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Résumé
L’histoire de l’observation des supernovæ remonte à plusieurs millénaires, mais

cela fait moins de cent ans que l’on sait que certaines d’entre ellesmarquent la fin de
vie des étoiles massives. L’effondrement gravitationnel du cœur de fer de ces étoiles
peut conduire à la formation d’une étoile à neutrons et au déclenchement d’une
de ces explosions spectaculaires, ainsi appelées supernovæ gravitationnelles. Les
mécanismes à l’œuvre dans la région la plus interne de l’étoile durant les quelques
centaines de millisecondes suivant l’effondrement initial jouent un rôle clé dans le
succès ou non de l’explosion. En particulier, les instabilités multi-dimensionnelles
telles que l’instabilité du choc d’accrétion stationnaire (SASI) ou la convection
induite par les neutrinos sont susceptibles d’augmenter efficacement le chauffage
de la matière par les neutrinos émis depuis la proto-étoile à neutrons et de donner
lieu à des explosions fortement asymétriques.
Dans cette thèse, ces phénomènes sont étudiés à l’aide de simulations numé-

riques d’unmodèle simplifié à deux dimensions. Cela permet une vaste exploration
de l’espace des paramètres qui serait inaccessible pour les modèles plus réalistes.

La frontière entre explosion et effondrement en trounoir est déterminée dans un
espace à trois paramètres que sont la rotation stellaire, le chauffage par les neutrinos
et le taux d’accrétion— qui est relié à la masse du progéniteur. La surface critique
ainsi définie permet de caractériser l’impact des instabilités multi-dimensionnelles
sur le seuil d’explosion. Les effets de la rotation sont importants pour les modèles
présentant un faible taux d’accrétion. Ces résultats permettent de réconcilier ceux
de différents modèles réalistes. Le caractère stochastique des résultats à proximité
de la transition est mis en évidence ; celui-ci est d’autant plus important que la
rotation et le taux d’accrétion sont faibles. Les différents chemins vers l’explosion
observés dans nos simulations sont décrits et illustrés par l’analyse d’un échantillon
emblématique de modèles. Les rôles respectifs des différentes instabilités et leurs
signatures sont discutés. L’ensemble des ∼600 simulations réalisées constitue une
base offrant de nombreuses perspectives d’analyses futures.
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Abstract
The observational history of supernovæ dates back to several millennia, but it

has been less than one hundred years since we know that some of themmark the
death of massive stars. The gravitational collapse of the iron core at the centre of
those stars can lead to the birth of a neutron star and the onset of one of those
spectacular explosions, thus called core-collapse supernovæ. The mechanisms at
work in the innermost part of the star during the first few hundred milliseconds
after the initial collapse play a key role in the success or the failure of the explosion.
In particular, multi-dimensional instabilities like the standing accretion shock
instability (SASI) or the neutrino-driven convection are likely to increase efficiently
the matter heating by neutrinos emitted from the proto-neutron star and yield
highly asymmetric explosions.

In this thesis, those phenomena are studied with the help of numerical simula-
tions of a simplified two dimensional model. This allows for a vast exploration of
the parameter space that would be unreachable for more realistic models.

The boundary between explosion and collapse into a black hole is established in
a three parameter space, namely the stellar rotation, the neutrino heating and the
accretion rate —which relates to the progenitor mass. The critical surface so de-
fined allows us to characterise the impact of multi-dimensional instabilities on the
explosion threshold. The effects of rotation are important for models with a low
accretion rate. These results allow us to reinterpret the seemingly contradictory
results of more realistic models. The stochasticity of the results near the explosion
threshold is highlighted. This effect is more pronounced for low rotation and
accretion rates. The different paths to explosion observed in our simulations are
described and illustrated with the analysis of a representative sample of models.
The respective roles of the different instabilities and their signatures are discussed.
The set of ∼600 simulations constitutes a database offering numerous perspectives
for future analysis.
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Introduction générale

Bien que la voûte céleste puisse paraître immuable du fait de leurs relativement
grandes durées de vie, les étoiles naissent et meurent. Pour les plus massives d’entre
elles, cette mort est souvent spectaculaire, donnant lieu à une explosion extrême-
ment violente, appelée supernova. La lumière émise par ces objets à ce moment-là
dépasse celle de leur galaxie hôte, ce qui représente également plus que le Soleil
n’aura émis sur toute sa durée de vie (environ 10 milliards d’années). Cet aspect
et l’échelle de temps humaine 1 de ces événements en font l’un des premiers et
rares phénomènes cosmiques à avoir été observé depuis longtemps par l’humanité
(au moins depuis les civilisations antiques, probablement aussi à la préhistoire).
Ironiquement, les humains ont longtemps pensé qu’ils assistaient en fait à la nais-
sance d’étoiles, et non leur mort ; ce qui paraît raisonnable vu que ce qu’ils en
observaient, c’est un nouveau point (très) brillant dans le ciel. Quoi qu’il en soit,
les supernovæ ont été un élément fondateur de l’astronomie et de la physique
« moderne » suite aux observations de celles en 1572 et 1604 qui ont remis en
cause les dogmes établis en contredisant l’idée du ciel immuable (la première ayant
été observée notamment par Tycho Brahé tandis que la seconde l’a été par non
moins que Kepler et Galilée).

D’autre part, lors de leurmort ces étoiles sont susceptibles de laisser denombreux
restes derrière elles, dont beaucoup sont d’importance capitale pour des concepts
aussi fondamentaux que la vie et ses accessoires comme les ordinateurs qui ont
servi à réaliser cette thèse et écrire ce manuscrit. En effet, les supernovæ, et particu-
lièrement les gravitationnelles 2, sont responsables directement ou indirectement
de la présence sur Terre (et plus généralement dans le milieu interstellaire) de la
très grande majorité des éléments du tableau périodique, comme l’oxygène que
nous respirons ou le silicium qui nous sert entre autres à produire de nombreux

1. Les temps caractéristiques sont de quelques jours à quelques mois selon la phase considérée.
2. Dont le mécanisme principal est l’effondrement gravitationnel du cœur de l’étoile ; voir

section 1.1.3 pour les différents types de supernovæ.

1



Introduction générale

composants de nos appareils électroniques. Une première partie de ces éléments
est produite durant la vie de l’étoile, où ils sont obtenus par fusions successives de
l’hydrogène jusqu’au fer. Durant l’explosion, d’autres éléments vont être produits
suite à différents processus, et la majeure partie de cet ensemble va être éjectée
dans le milieu interstellaire, formant un rémanent gazeux aussi appelé reste de
supernova. De nouvelles étoiles vont pouvoir se former à partir de ce milieu, et
autour d’elles des planètes qui contiendront ces nombreux éléments.

Les supernovæ produisent également les étoiles à neutrons, astres très compacts
(environ une fois et demi la masse du Soleil, mais dans seulement une dizaine
de kilomètres de rayon), dont certaines sont détectées en tant que pulsars, sorte
de phares cosmiques. Ces objets envoient un signal régulier avec des périodes
courtes — quelques millisecondes à quelques secondes — et surtout très stables.
Cette propriété est à la base d’un concept de détecteur d’ondes gravitationnelles,
comparant les moindres variations des périodes de tout un réseau de pulsars afin
de détecter l’éventuel passage de ces ondes (ce projet s’appelle Pulsar Timing
Array ; cf. Hobbs et al., 2010). Ces étoiles à neutrons peuvent aussi faire partie
d’un système binaire d’objets compacts, avec un trou noir ou une autre étoile
à neutrons. En effet, la majorité des étoiles massives vivent dans des systèmes au
moins doubles (Sana et al., 2012), et de tels systèmes binaires d’objets compacts
peuvent donc se former après la mort d’au moins deux des étoiles massives d’un
système multiple. Ces systèmes compacts sont sources d’ondes gravitationnelles,
telles que initialement détectées indirectement par Taylor et al. (1979) pour le
système binaire de pulsars découvert par Hulse et Taylor (1975). Elles ont plus
récemment été détectées directement pour une première 3 paire de trous noirs
(Abbott et al., 2016) ainsi que finalement lors de la collision de deux étoiles
à neutrons (GW170817; Abbott et al., 2017b).
Ce dernier événement fut d’une grande importance à plusieurs égards. C’est

ainsi la première fois que l’on a pu associer un signal gravitationnel avec tout
d’abord un sursaut gamma (Abbott et al., 2017a), mais également tout un en-
semble d’observations pour de nombreuses longueurs d’ondes (Abbott et al.,
2017c) ; cela en fait le premier événement multi-messagers gravitationnel et élec-
tromagnétiques. L’observation d’une kilonova (par comparaison aux supernovæ

3. À ce jour, on dénombre déjà une dizaine de tels systèmes binaires de trous noirs observés
en ondes gravitationnelles, mais les progrès accomplis par les différents détecteurs sont tels que ce
nombre est probablement déjà caduc au moment où vous lisez ces lignes.
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de bien plus grandes intensités) associée a confirmé la formation d’éléments très
lourds attendue par les modèles théoriques grâce au processus de neutronisation
rapide dit « processus 𝑟 ». Ceci a donné d’autant plus de poids au scénario attri-
buant la nucléosynthèse de ces éléments lourds aux coalescences d’objets compacts
plutôt qu’aux supernovæ, qui avaient pourtant longtemps été le scénario préféré
(figure 0.1). Le rôle des supernovæ dans cette nucléosynthèse reste cependant
crucial, puisqu’elles sont le principal moyen de production des étoiles à neutrons.
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Figure 0.1. – Origine des éléments dans l’Univers. Les surfaces colorées indiquent les
proportions estimées pour chaque origine/élément. D’après la page de Jennifer Johnson 4.

Les supernovæ ne sont cependant pas en reste quant à la richesse des obser-
vations qu’elles produisent. Outre la grande diversité de longueurs d’ondes et
d’échelles temporelles couvertes en termes de rayonnement électromagnétique (et
dont l’intensité, pour les plus proches d’entre elles, laisse des traces sur le vivant) les
supernovæ gravitationnelles sont également sources d’émission de neutrinos, tel
qu’il en a été fait la détection lors de celle de 1987 dans leGrandNuage deMagellan
voisin (SN1987A). Cet événement fut donc, bien avant la collision des deux étoiles
à neutrons en 2017, pionnier de l’astrophysique multi-messagers. Notons au pas-
sage que le rôle de ces neutrinos sur le vivant n’est possiblement pas si anodin que
l’on pourrait le croire de par leur faible taux d’interaction, puisqu’ils pourraient

4. http://www.astronomy.ohio-state.edu/~jaj/nucleo/.
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être à l’origine de la chiralité des acides aminés 5. Par ailleurs, l’interaction de l’onde
de choc produite lors de ces explosions avec le milieu interstellaire, qui forme la
figure très spectaculaire des restes de supernovæ, est également à l’origine d’une
partie du rayonnement cosmique observé (particules de très hautes énergies qui se
désintègrent dans notre atmosphère).

Finalement, la prochaine supernova galactique (on en estime la fréquence à en-
viron trois par siècle pour les supernovæ gravitationnelles ; Adams et al., 2013)
pourrait être l’occasion d’observations combinées en rayonnements électromagné-
tiques, ondes gravitationnelles et neutrinos, ce qui après SN1987A et GW170817
en ferait un événement encore plus extraordinaire regroupant cette fois trois types
de messagers. Les enseignements que la communauté pourrait en tirer seraient
sûrement d’importance cruciale pour améliorer notre compréhension du méca-
nisme de ces explosions, mais également sur de nombreux aspects de physique
théorique, de physique des particules et de physique nucléaire comme l’état de la
matière aux conditions extrêmes présentes dans les étoiles à neutrons.
Quelles sont d’ailleurs les grandes questions que ces phénomènes posent au-

jourd’hui? La première d’entre elles est naturellement de savoir comment ces
étoiles explosent, car les modèles théoriques successifs ont rencontré de nom-
breuses difficultés dans la mise en application numérique. Aujourd’hui encore
il reste difficile d’obtenir des explosions de manière robuste à partir de principes
premiers (ab initio). Cela dit, on sait que toutes les étoiles massives n’arrivent pas
nécessairement à produire ces explosions, et que certaines vont alors s’effondrer en
trou noir. Mais si les paramètres influant sur la destinée d’une étoile en fin de vie
ne sont pas tous clairement identifiés, il n’en reste pas moins qu’un certain nombre
d’entre elles doivent réussir à exploser pour expliquer les nombreuses supernovæ
observées.

Lesmécanismes à l’origine de ces explosions sonta priori connus dans les grandes
lignes 6, mais posent de nombreuses difficultés dans la pratique : de fait, trans-
former un phénomène qui débute par l’effondrement du cœur d’une étoile en
une explosion, c’est-à-dire inverser le sens du mouvement, ne se fait pas en toute
simplicité. Si le principe de la formation d’un objet compact au centre — une

5. Cf. Boyd et al. (2010) pour l’article original, Famiano et Boyd (2017) pour une revue
récente et Famiano et al. (2018) pour les derniers développements de cette théorie.

6. Dans ce manuscrit, il ne sera principalement question que des supernovæ dites gravitation-
nelles ; les autres catégories et en particulier la principale d’entre elles, les supernovæ thermonu-
cléaires aussi dites Ia, ayant des mécanismes très différents.
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proto-étoile à neutrons — et le rebond du reste de la matière en chute libre à la
surface de celle-ci fait consensus, il s’avère qu’obtenir une explosion sphérique
à partir de cela n’est en général pas possible. Le choc issu du rebond s’essouffle très
rapidement par le jeu de l’énergie dépensée pour avancer dans le milieu en cours
d’effondrement, conduisant à un arrêt de sa propagation.
Aussi, depuis les années 80, les astrophysiciens s’intéressant à ce sujet se sont

principalement appliqués à résoudre ce problème et trouver des phénomènes
permettant de faire redémarrer la propagation du choc menant à l’explosion. Les
idées existent (dépôt d’énergie par interaction des neutrinos émis depuis le cœur
durant l’effondrement avec la matière environnante, instabilités hydrodynamiques
favorisant ce mécanisme), mais leur mise en place dans les simulations est extrême-
ment délicate (particulièrement le transport des neutrinos) et leur compréhension
théorique n’est pas suffisante à ce jour. Cela dit, les résultats sont encourageants,
et des simulations 2D et 3D récentes sont parvenues à faire exploser avec succès
quelques modèles d’étoiles. En revanche, ces résultats ne sont pas encore robustes,
et beaucoup de travail reste à faire pour parvenir à déterminer les critères nécessaires
et suffisants pour obtenir de manière certaine une explosion à partir de principes
premiers.

Les simulations multi-D ont mis en lumière l’effet déterminant des instabilités
(magnéto-)hydrodynamiques pour obtenir des explosions réussies, notamment la
convection due au chauffage par les neutrinos ou SASI (Standing Accretion Shock
Instability), mais l’impact précis de cesmécanismes, leurs dépendances en fonction
des différents paramètres des progéniteurs ou les détails de leur fonctionnement
restent encore des travaux incomplets.
De nombreux efforts sont donc encore à fournir pour obtenir une compré-

hension suffisante de ces mécanismes et produire des explosions de manière sa-
tisfaisante dans les simulations. Le but ultime étant de pouvoir déterminer les
critères importants en termes de masse, moment cinétique, champmagnétique…
du progéniteur (l’étoile à l’origine de l’explosion) pour obtenir une explosion et de
les relier aux caractéristiques des pulsars résultants, de la nucléosynthèse qui en
découle et des restes de supernovæ, tels qu’observés dans l’Univers.
Cette thèse s’intéresse aux différentes instabilités hydrodynamiques dans la

région du choc ; elle esquisse à partir d’unmodèle simplifié de supernovæ la dépen-
dance envers certains paramètres de celles-ci ainsi que les conséquences en termes
d’explosions, et s’efforce d’identifier les caractéristiques particulières des différents
mécanismes. Elle se découpe en deux parties ; la première proposant une revue des
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Introduction générale

connaissances générales ainsi que de celles plus spécifiquement liées aux instabilités
du choc, tandis que la seconde présente le modèle utilisé dans cette étude et les
résultats obtenus à partir de celui-ci.

Le premier chapitre se consacre au contexte global de ce travail. Il propose dans
un premier temps un retraçage des observations historiques, puis des progrès im-
portants de la compréhension théorique et des premières simulations numériques
au cours du xxe siècle. Une revue des observations modernes et de la classification
attenante est établie dans les grandes lignes. Une section est ensuite dédiée à l’état
des lieux des connaissances actuelles et de la modélisation des supernovæ. Enfin, ce
chapitre dresse une liste des problématiques actuelles et des observations récentes
en lien avec le caractère asymétrique des explosions, ainsi que des motivations
générales de ce travail de thèse.
Le deuxième chapitre présente plus en détails les différents mécanismes d’in-

stabilités hydrodynamiques étudiés dans cette thèse : la convection induite par
les neutrinos, l’instabilité du choc d’accrétion stationnaire ou SASI (pour Stan-
ding Accretion Shock Instability) ainsi que l’instabilité dite “lowT/|W|” liée à la
corotation. Ces instabilités sont a priori les principales responsables du caractère
asymétrique des explosions. Ce chapitre clôt la partie introductive en présentant
les questions liées à ces instabilités auxquelles cette thèse tente d’apporter des
réponses.
Le troisième chapitre présente la méthodologie de notre étude. Le choix des

ingrédients physiques inclus et les approximations attenantes sont discutés, que
ce soit pour les raisons qui nous amènent à faire ces choix ou leur possible impact
sur les résultats. Le modèle numérique employé ainsi que le code RAMSES utilisé
pour les simulations numériques sont présentés succinctement.

Le quatrième chapitre entre dans le cœur des résultats en présentant les rôles re-
latifs du chauffage et de la rotation pour obtenir des explosions à 2D (en comparant
notamment aux résultats 1D présentés dans un premier temps), et ce en fonction
du taux d’accrétion. L’accent est également mis sur les aspects stochastiques de ces
résultats.

Le cinquième et dernier chapitre s’attache à décrire plus en détails les différents
types et mécanismes d’explosions observés, à caractériser ceux-ci ainsi que le rôle
des différents mécanismes d’instabilités dans l’obtention de ces explosions. Ce
chapitre s’essaye également à approfondir notre compréhension de ces instabilités,
et notamment de celle(s) qui se développe(nt) en présence de corotation.
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La vaste étude paramétrique d’un modèle simplifié réalisée durant cette thèse se
veut au service de l’analyse et de l’interprétation des modèles plus complexes, dont
le nombre de réalisations ne peut être que limité. Mais leur physique, plus riche et
plus réaliste, est indispensable à une compréhension complète de ces phénomènes.

☙❧
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L’histoire des supernovæ remonte loin dans le passé, la lumière vi-
sible émise lors de ces explosions étant telle que l’observation des plus
proches d’entre elles fut possible à l’œil nu pour nos ancêtres. En re-
vanche, il a fallu attendre le début du xxe siècle pour que ces phéno-

mènes commencent à être expliqués. Après un cours historique des observations
passées, nous verrons comment notre compréhension de ces événements et des
mécanismes à leur origine a évolué au fil du temps, avant de dresser un panorama
des connaissances et problématiques actuelles. Nous verrons notamment qu’il
faut distinguer plusieurs types de supernovæ : si les observations historiques ne
font aucune distinction faute de compréhension des mécanismes associés, nous
savons aujourd’hui qu’il existe au moins deux grandes catégories de supernovæ.
La première, dont cette thèse ne traitera pas passé ce premier chapitre, est celle
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des supernovæ dites thermonucléaires, aussi appelées Ia et qui correspondent
à la désintégration thermonucléaire d’une naine blanche. La seconde, objet de
cet ouvrage, traite des supernovæ dites gravitationnelles. Ce nom provient du
mécanisme déclenchant la série de processus menant— éventuellement— à l’ex-
plosion : l’effondrement gravitationnel sous son propre poids du cœur de fer d’une
étoile massive en fin de vie. Cet effondrement prend fin brutalement lorsque la
matière atteint la densité de saturation nucléaire, ce qui provoque la propagation
d’une onde de choc vers l’extérieur, mais dont l’expansion va se heurter au reste de
l’étoile en effondrement. Les conditions qui vont permettre à cette expansion de
se poursuivre jusqu’à l’enveloppe externe de l’étoile et de mener à son explosion
sont au cœur des problématiques de recherche actuelles dans ce domaine. L’autre
issue possible est la formation d’un trou noir au centre, provoquant l’absorption
du choc et la disparition des parties internes de l’étoile avec celui-ci (l’enveloppe se
trouvant alors généralement libérée).

1.1. Les supernovæ, de la préhistoire au xxe siècle
Si l’étude astrophysique des supernovæ n’a pris son essor qu’au xxe siècle, les

premières observations astronomiques datent d’époques bien plus reculées. Peut-
être découvrirons-nous même un jour dans une grotte aujourd’hui inconnue des
peintures rupestres relatant les observations faites par les hommes préhistoriques
de certaines d’entre elles 1.

1.1.1. Premières observations
Quelques fragments

Les écrits du passé qui sont parvenus jusqu’à nous recèlent de nombreux récits
d’événements qui pourraient avoir été des supernovæ.Mais en l’absence d’éléments
précis permettant de les identifier assurément comme telles, l’association éventuelle

1. Située à une distance d’environ 100 pc, l’étoile à neutrons Geminga qui s’est formée il
y a de cela environ 300 000 ans [28; 181] a dû être lors de sa naissance à l’origine d’une supernova
observable depuis la Terre commeplus brillante que la pleine Lune (il y a néanmoins peu de chances
de trouver un jour des gravures aussi vieilles). Bien qu’un peu plus lointaine (∼250 pc), la supernova
Vela a également dû être spectaculaire lors de son avènement il y a seulement ∼10 000 ans [54] —
ce qui rend l’existence potentielle de traces plus probable.
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à l’un des restes de supernova connus demeure au mieux spéculative 2. Ainsi la
première trace écrite qui semble faire référence à l’un de ces événements pourrait
être un fragment d’os de tortue couvert de caractères chinois daté d’environ −1400
et qui relate—commepour toutes les supernovæ« historiques »—de l’apparition
d’une « étoile nouvelle » ; ici en compagnie deHuo xing, le nom chinois d’Antarès
(figure 1.1, cf. [II], 4000 ans d’astronomie chinoise, p. 25). Cette précision a permis
une identification possible d’un rémanent [271 ; 282].

Figure 1.1. – Os de tortue datant de la dynastie Shang, décrivant probablement une
supernova. Les caractères employés permettent de dater approximativement les écritures
vers −1400.

Plus récemment, il a été suggéré qu’une roche gravée (figure 1.2a) découverte
en Inde au cours du xxe siècle et initialement considérée comme évoquant une
scène de chasse représente en fait une carte du ciel incluant la supernova HB9
(figure 1.2b) qui eut lieu vers le milieu du 5emillénaire avant notre ère [141].

Les astronomes chinois décrivirent en revanche assez précisément dans leHou
Hanshu la supernova qui eut lieu en l’an 185, sous le nom poétique de ke-xing—
étoile invitée. La durée indiquée (au moins 8 mois), la datation précise de l’événe-
ment (que l’on peut transcrire en 7 décembre 185), la consignation suffisamment
claire de son emplacement (entre α-Cen et β-Cen) et l’identification très probable
que cela a permis d’un rémanent ([266], figure 1.3) en font la première supernova
« historique » [II, p. 127–128]. Ce même statut est accordé à SN393, décrite dans
le Songshu et le Jinshu [II, p. 125–126], dont un reste relativement plausible a pu
être découvert [272; 53].

2. Il existe cependant des tentatives de relier ces événements à des mesures d’enrichissement
en certains éléments radioactifs sur Terre dans le passé, un exemple étant mentionné en fin de
cette partie.
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(a) Roche gravée découverte sur le site
archéologique de Burzahom.

(b) Tracé schématique représenté sur la carte
du ciel. Le petit cercle noir en haut représente
l’emplacement de la supernova HB9.

Figure 1.2. –Gravures sur rocheprovenant de la régionduCachemire en Inde, et tentative
d’interprétation comme une cartographie des objets célestes. L’identification du chasseur
de gauche à Orion et de l’animal au centre au Taureau semble assez réaliste.

Figure 1.3. – Rémanent RCW86, associé à SN185.
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Supernovæ certaines

Parmi les observations historiques rapportées au cours des deux derniers millé-
naires, quelques supernovæ particulièrement notables ont été répertoriées, dont 5
sont dites « certaines » étant donnée la foison de documents les référençant et la
précision suffisante de ceux-ci pour l’identification avec peu de doutes possibles
des restes correspondants.
La première d’entre elles est SN1006 (figure 1.4a), qui a été observée pendant

près de 3 ans à la fois par les astronomes chinois et japonais d’une part, mais
également dans le monde arabe et par les Européens d’autre part. Sa luminosité
lors du pic de lumière a été estimée comme équivalente à un quartier de Lune, et
était suffisante pour donner une ombre aux objets la nuit. C’est la plus lumineuse
des supernovæ historiques, et son rémanent a finalement été trouvé en 1965 [97].
Vint ensuite SN1054 (figure 1.4b), probablement la plus fameuse de toutes car
elle a donné naissance à la très célèbre nébuleuse du Crabe (qui est donc le reste de
cette supernova). D’après les observateurs (asiatiques principalement de nouveau;
malgré quelques traces dans le monde arabe, il n’y en a aucune en Europe, alors
même qu’elle ait potentiellement été notée par des amérindiens 3), elle est restée
visible pendant plus de 3 semaines en plein jour, et de nuit pendant près de 20mois.
L’histoire de sa redécouverte et de son identification est narrée à la section 1.1.2 tant
elle est importante et étroitement liée à celle des connaissances sur les supernovæ.
Un bon siècle plus tard, une troisième supernova a été observée, SN1181. Elle était
bien moins lumineuse (visibilité à l’œil nu pendant environ 6 mois seulement),
mais apparaît néanmoins dans certains textes chinois et japonais (uniquement).
Son rémanent a été identifié en 1971 (cf. Historical supernovae and their remnants,
[VIII]).
Enfin, deux astronomes renommés de l’« ère moderne » ont eu la chance de

pouvoir chacun observer une supernova, qui portent désormais leurs noms. Le
premier est Tycho Brahé, le père de l’astronomiemoderne. Il a consigné ses obser-
vations rigoureuses de SN1572 (figure 1.4c) dans un ouvrage,De nova stella, dont
le nom nova est resté pour désigner l’ensemble des phénomènes astronomiques
correspondant visuellement à l’apparition d’une nouvelle étoile. La précision de
ses relevés a permis de reconstituer la courbe de lumière de la supernova [VIII].
Le reste a fini par être découvert en radio en 1952 [109]. Le second est l’illustre
Johannes Kepler en 1604 (figure 1.4d), qui n’a malheureusement pas pu pro-

3. Voir par exemple 1054 Supernova Petrograph, [105].
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(a) SN1006. (b) SN1054, supernova du Crabe.

(c) SN1572, supernova de Tycho. (d) SN1604, supernova de Kepler.

Figure 1.4. – Les restes des 4 supernovæ historiques les plus célèbres.
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fiter des toutes premières lunettes astronomiques 4 pour faire ses observations
(consignées dans son ouvrageDe stella nova in pede serpentarii). Cependant, les
nombreux relevés en Europe mais également en Asie ont à nouveau permis de
reconstituer la courbe de lumière a posteriori [VIII] — incluant une partie pré-pic
de lumière cette fois — et de retrouver son rémanent en 1943 [20].

Ces deux observations ont eu une importance capitale pour le développement
de l’astronomie et de la physique de manière plus générale, en remettant définiti-
vement en cause l’immutabilité de la « voûte céleste ». Ce furent également les
dernières supernovæ galactiques observées par l’humanité à ce jour. Finalement,
pour ce qui nous préoccupe ici, elles ont été deux « novæ » dont la connaissance
s’est perpétuée et celle de Tycho notamment fut l’une des premières supernovæ
suspectées au début du xxe siècle [e.g. 22].

D’autres supernovæ galactiques récentes?

S’il fût proposé par Ashworth (1980) que John Flamsteed, premier As-
tronome Royal, observa Cassiopée A en 1680, d’autres explications plus vraisem-
blables 5 sont désormais acceptées [VIII, p. 56–59]. Il n’en reste pas moins que ce
rémanent (figure 1.5), identifié en 1959 [194], a longtemps été considéré comme le
témoignage de la plus récente supernova galactique.
Une autre supernova pour laquelle nous ne disposons d’aucune trace dans les

ouvrages du passé est celle de Vela Junior. Situé à environ 200 pc, ce reste a été dé-
couvert en 1998 [16 ; 135] et un âge d’approximativement 700 ans lui a été attribué.
Étant donné cette faible distance et sa relative jeunesse, il serait très étonnant que
personne sur Terre ne l’ait observée ; en revanche sa position très au sud dans le ciel
explique peut-être l’absence de témoignage dans toutes les civilisations— situées
dans l’hémisphère nord— ayant relevé les précédentes. Néanmoins, la corrélation
avec un pic de nitrate jusqu’alors non-identifié dans les glaces en Antarctique vient
corroborer l’hypothèse d’une supernova ayant eu lieu vers 1300 [46].

4. Le principe de la lunette— d’approche, à application militaire — a été inventé au moins
une vingtaine d’années auparavant (la paternité exacte restant débattue), mais Galilée — qui
a également observé SN1604, bien que moins en détail — et Kepler ne mettront au point leurs
lunettes respectives qu’en 1609 et 1611.

5. Notamment, si l’on considère que le relevé par Flamsteed correspond à Cassiopée A,
alors celui-ci aurait fait une erreur d’environ 10′ sur son emplacement, bien supérieure à l’erreur
moyenne de 1′ dans son catalogue d’étoiles. Cela paraît d’autant plus énorme qu’il se plaignait de
la précision de celui de Tycho qui n’était « que » de 4′.
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Figure 1.5. – Rémanent Cas A.

Finalement, en 2008 [228], l’âge d’un rémanent identifié en 1984 [104] mais
non daté à l’époque a pu être estimé à seulement 150 ans grâce à la mesure de sa
forte expansion (≈15%) entre les deux relevés. Plus récemment en 2016 [56], il
a même été révisé à 110 ans. Pourquoi cette supernova galactique, qui aurait donc
eu lieu à la toute fin du xixe siècle ou dans les premières années du xxe siècle,
n’a-t-elle pas été observée à cette époque? Sa grande distance (∼8.5 kpc) et sa forte
proximité du centre galactique — comme l’indique le nom scientifique de son
reste, SNR G1.9+0.3 — impliquent une forte extinction le long de la ligne de
visée, expliquant probablement qu’elle n’ait pas pu être détectée à cette époque.

1.1.2. Un xxe siècle florissant
Les « super- »novæ, des novæ peu ordinaires

C’est en 1885 qu’eurent lieu les premières observations d’une supernova au
télescope. Les nombreux articles ou communiqués de l’époque 6 rapportent l’appa-
rition d’une « nouvelle étoile » dans ce qui était alors appelé la « grande nébuleuse

6. Ceux-ci emplirent notamment les pages du 112e volume d’Astronomische Nachrichten [291 ;
292; 293; 294; 295; 296; 297] et du numéro 46 desMonthly Notices of the Royal Astronomical
Society [226; 182; 224; 290]. Un résumé contemporain est disponible [183], de même qu’un
plus complet et récent [142] ; enfin une analyse exhaustive fut réalisée pour son centenaire [265].
Finalement, notons que son rémanent a enfin pu être détecté en 1989 [85].
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d’Andromède ». Elle passe alors pour une nova comme une autre (bien qu’il ait
été noté que c’était la première observation d’une nova dans une nébuleuse), car
les astronomes de l’époque n’ont aucune idée de sa distance — la notion d’ob-
jets extra-galactiques n’est pas encore établie — et ne se rendent pas compte à ce
moment-là de ce qu’ils observent.
La présence d’une nova dans une nébuleuse marque tout de même les esprits,

et nombreux sont ceux qui se mettent à scruter consciencieusement la nébuleuse
d’Andromède et ses semblables. Le développement de la photographie en astrono-
mie va grandement aider cette recherche, et c’est Curtis (1917)— propos qu’il
étaya en 1920— qui devant l’accumulation de ces événements dresse le constat
suivant : les novæ identifiées dans les nébuleuses ont une magnitude maximale
moyenne de 15 (en excluant celle de 1885, qui atteignit 6), tandis que celles hors
de ces nébuleuses atteignent 5. En considérant que ces phénomènes sont de même
nature, il faut aboutir à deux conclusions. D’une part il paraît improbable que de
si petites portions du ciel (les nébuleuses) soient l’objet d’autant de novæ— en
comparaison avec les 26 cataloguées sur l’ensemble de la galaxie à l’époque— si ce
ne sont pas d’autres galaxies comme la nôtre. D’autre part, ces objets sont situés
environ 100 fois plus loin 7 que les novæ galactiques.

Naturellement, toute la communauté n’est pas d’emblée convaincue, et la nature
extra-galactique ou non des nébuleuses spirales fut l’objet du fameux « Grand
débat », qui opposa principalement Heber Curtis— héraut de la théorie extra-
galactique donc— àHarlow Shapley, partisan de notre unique galaxie comme
englobant tout l’univers 8. Si les échanges du26 avril 1920 furent les plusnotables 9,
le débat dura en fait plusieurs années, et c’est Hubble qui y mit fin en 1925 10

en mesurant les distances de plusieurs de ces nébuleuses grâce aux Céphéides 11
qu’elles abritent ; ses distances— de 275 000 pc pour Andromède par exemple (cf. 

7. Une différence de magnitude de 2.5 correspond à un facteur 10 en luminosité, donc ici un
facteur 104 et la luminosité variant comme le carré de la distance, le résultat en découle directement.

8. Cf. la page web de la NASA regroupant de nombreuses ressources sur le sujet.
9. Les protagonistes en publièrent un résumé croisé l’année suivante : « The Scale of the

Universe », Shapley et Curtis (1921).
10. Résultats qu’il publia pour la première fois en 1926— pourM33, laGalaxie du Triangle

[128]—mais qu’il n’attendit pas pour communiquer étant donnée leur importance.
11. Les Céphéides sont des étoiles variables dont la — grande— luminosité est très fortement

corrélée à la période— loi qui fut découverte en 1912 par Henrietta Leavitt—, ce qui en fait
l’une des « chandelles standard » utilisées pour la mesure de distances en astronomie.
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Hubble, 1929)—bien supérieures à la taille estimée de la Voie Lactée, tranchèrent
définitivement en faveur des galaxies externes.
Lundmark (1920) fut le premier à comprendre l’importance de l’hypothèse

extra-galactique pour un événement comme celui de 1885. Avec les premières
estimations disponibles de la distance à cette nébuleuse d’Andromède, il estime
sa magnitude absolue à −15, une quantité inouïe pour un objet singulier. C’est
encore lui qui, en 1925, faisant le bilan des novæ connues et de leur magnitude
absolue estimée, esquisse la première distinction entre novæ et supernovæ :

It is quite possible that we have to deal with two distinct classes of Novæ:
one “upper class” having comparatively few members and reaching
an absolute magnitude more or less equal to the absolute magnitude
of the system in which they appear; one “lower class”, in the mean
10 magnitudes fainter, but still reaching a very high luminosity at
maximum.

C’est finalement à partir de 1931 que Walter Baade & Fritz Zwicky intro-
duisent le terme « super-nova » pour désigner, lors des cours et séminaires d’as-
trophysique qu’ils donnent au California Institute of Technology 12, cette classe
particulière de novæ. Ils le formaliseront dans un article en 1934 [22] :

[…] there exist two well-defined types of new stars or novae whichmight
be distinguished as common novae and super-novae. No intermedi-
ate objects have so far been observed.

Une première intuition du mécanisme, des observations systématiques

Peu avant que cette distinction soit établie, un article resté assez discret d’Edwin
Hubble (1928) propose pour la première fois qu’une nova puisse être l’explosion
d’un objet stellaire, en étudiant un cas très concret : la nébuleuse du Crabe. Partant
du constat qu’au fil des photographies qui en ont été prises celle-ci s’étend petit
à petit [74], il fait un calcul rapide de rétro-évolution pour estimer quand est-ce
que cette expansion a débuté et aboutit à un âge d’environ 900 ans ! En compulsant
le catalogue de potentielles novæ historiques compilé par Lundmark (1921) 13, il

12. D’après une note de bas page à la fin du premier article de revue sur les supernovæ, publié
par Zwicky (1940) lui-même.

13. Ce dernier établit une liste en rassemblant plusieurs sources antérieures dont la vaste tra-
duction des registres astronomiques chinois par les Biot, père et fils.
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découvre qu’il y a précisément une et une seule nova répertoriée dans cette région
du ciel sur la plage temporelle considérée, l’« étoile invitée » de 1054, et propose
donc d’associer cet événement observé près d’un millénaire auparavant avec la
nébuleuse en expansion. C’est ainsi également la première fois qu’une connexion
est faite entre une supernova et son rémanent.
Mais c’est finalement Baade et Zwicky (1934a,b) qui proposent — seule-

ment deux ans après la découverte du neutron par Chadwick (1932) — qu’une
supernova corresponde à la transformation d’une étoile « ordinaire » en étoile
à neutrons, notion qu’ils introduisent pour la première fois selon ces termes :

With all reserve we advance the view that a super-nova represents the
transition of an ordinary star into a neutron star, consistingmainly of
neutrons. Such a starmay possess a very small radius and an extremely
high density. As neutrons can be packed much more closely than ordi-
nary nuclei and electrons, the “gravitational packing” energy in a cold
neutron star may become very large, and, under certain circumstances,
may far exceed the ordinary nuclear packing fractions. A neutron star
would therefore represent the most stable configuration of matter as
such.

La justesse de leur intuition est admirable 14. Leurs arguments se basent principa-
lement sur la grande quantité d’énergie libérée lors de ces événements (dont l’ordre
de grandeur qu’ils estiment, 1051 à 1053 erg est approximativement correct), et la
seule source envisageable d’une telle énergie : la contraction gravitationnelle d’une
masse conséquente. Au passage, ils proposent d’expliquer l’origine du rayonne-
ment cosmique 15, alors considéré d’origine extragalactique, par les supernovæ.
Bien que toujours non vérifiée à ce jour, cette théorie est la plus acceptée pour le
rayonnement aux énergies intermédiaires (1010 à 1015 eV).

À partir de ce moment-là, Zwicky décide de démarrer un large programme de
recherche de supernovæ dans le ciel, en photographiant régulièrement des régions

14. Dans des remarques complémentaires publiées peu après [24], ils précisent leurs différents
points en comparant la fréquence estimée des supernovæ à celui du nombre envisagé d’étoiles
à différentes échelles et la durée de vie supposée de celles-ci. Ils étayent ainsi leurs conclusions sur les
supernovæ comme fin de vie des étoiles (puisqu’ils estiment que cet événement arrive environ une
fois par étoile) et le flux du rayonnement cosmique observé comme en provenant. Il est amusant de
constater à quel point leurs divers ordres de grandeurs complètement erronés (e.g. 1012 ans pour la
durée de vie des étoiles) aboutissent à un résultat relativement correct.

15. Dont la découverte a été effectuée en 1912 par Victor Hess.
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du ciel comportant de nombreuses « nébuleuses » (des galaxies, donc). Il démarre
en 1934 avec du matériel de fortune installé sur le toit de son laboratoire d’astro-
physique à Caltechmais, fortement déçu par la piètre qualité des observations, il
milite pour, et finit par obtenir, un télescope dédié au Palomar Observatory. Il
publie une première revue des observations effectuées en 1938 [286], ainsi que
quelques notes où il poursuit le développement de ses idées sur le mécanisme des
supernovæ [285].
De son côté, sur la base des quelques supernovæ détectées, Baade (1938)

constate que la dispersion demagnitude absolue est très faible 16. Dans cemême ar-
ticle, il propose à nouveau que la nova deTycho soit une supernova, et associe pour
la première fois ce terme à celle du Crabe également 17. Presque immédiatement,
cela donne l’idée à O. C. Wilson (1939) et Zwicky (1939) d’utiliser ces explo-
sions comme chandelles standard pourmesurer les distances des lointaines galaxies
qui les abritent. Cette idée sera ensuite affinée par Kowal (1968) et conduira
au Prix Nobel en 2011 pour les travaux de Riess et al. (1998) et Perlmutter
et al. (1999) qui découvrirent l’accélération de l’expansion de l’Univers grâce à ces
mesures de distances.

Outre la recherche continue des supernovæ, cette époquemarque aussi le début
de l’étude systématique de leurs courbes de lumières (Baade et Zwicky, 1938) et
de leurs spectres (Minkowski, 1939), qui viennent initialement confirmer cette
grande homogénéité.

Une première classification, un second mécanisme

Cependant, en 1940, l’observation de la supernova SN1940C 18 vient remettre
beaucoup de choses en cause. Comme l’écrit Minkowski (1940) :

The spectrum of this supernova is entirely different from that of any
nova or supernova previously observed. It is continuous and extends far

16. De fait, ils n’observaient alors que des supernovæ que l’on classifie aujourd’hui comme
Ia, dont le mécanisme thermonucléaire sous-jacent tend en effet à produire des explosions très
similaires — Zwicky dut en fait attendre sa 36e supernova pour en observer une correspondant au
mécanisme qu’il proposa [264].

17. Pour une revue complète des arguments de l’époque sur le cas de SN1054,
cf. Mayall (1939).

18. Dénomination actuelle. À cette époque, les supernovæ sont labellisées par ordre de décou-
verte, et l’introduction a posteriori d’observations anciennes ou intermédiaire oblige à renuméroter
régulièrement [264, cf. section 1.1.3 pour la terminologie moderne].
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into the ultraviolet, like spectra of stars of very early type obtained with
the same spectrographs. Neither absorptions nor emission bands can be
definitely seen but some emission is suspected in the region of Hα.

Il est le premier, l’année suivante, à proposer une classification en deux groupes
pour la première fois (Minkowski, 1941) :

Spectroscopic observations indicate at least two types of supernovae.
Nine objects […] form an extremely homogeneous group provisionally
called “type I.” The remaining five objects […] are distinctly differ-
ent; they are provisionally designated as “type II.” The individual
differences in this group are large […]

Cette classification se base principalement sur la présence (type II) ou non (type I)
de raies d’hydrogène dans le spectre.
Pendant ce temps, les développements de la théorie autour d’un modèle d’ef-

fondrement d’une étoile en fin de vie continuent. Gamow et Schoenberg
(1941) proposent l’émission d’un très grand nombre de neutrinos emportant avec
eux une quantité importante d’énergie comme mécanisme de déclenchement de
l’effondrement.
De son côté, Hoyle (1946) propose un mécanisme thermonucléaire durant

lequel la fusion au cœur de l’étoile produit des éléments de plus en plus lourds,
jusqu’au fer. Cette idée est reprise et détaillée dans un article d’anthologie sur
la production des éléments atomiques dans les étoiles, connu sous le nom de
B²FH 19 (1957).Ce dernier pose toutes les bases des différents processus de synthèse
des éléments, en relation avec les diverses phases de la vie des étoiles, supernovæ
comprises.

C’est sur la base de ce travail que, peu de temps après, Hoyle et Fowler (1960)
proposent pour la première fois un mécanisme distinct pour les supernovæ de
type I et celles de type II :

The role of Type I and Type II supernovae in nucleosynthesis is treated
in somedetail. It is concluded that e-process formation of the iron-group
elements takes place in Type II supernovae, while r-process formation
of the neutron-rich isotopes of the heavy elements takes place in Type
I supernovae. The explosion of Type II supernovae is shown to follow
implosion of the non-degenerate core material. The explosion of Type

19. D’après les initiales des auteurs, le F correspondant à Fowler et le H à Hoyle.
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I supernovae results from the ignition of degenerate nuclear fuel in
stellar material.

Le mécanisme thermonucléaire qu’ils proposent correspond dans les grandes
lignes 20 au modèle accepté aujourd’hui pour les supernovæ dites Ia.

Note sur la suite Cette thèse se préoccupe des supernovæ à effondrement de
cœur, les mécanismes des supernovæ thermonucléaires (ainsi que ceux des autres
types plus exotiques) ne seront donc abordés que très brièvement par endroits. Le
lecteur intéressé est invité à compulser d’autres ressources telles que leHandbook
of Supernovae [I] pour une revue récente de ce domaine.

Progrès et validations de la théorie des effondrements de cœur

Si le principe d’un effondrement du cœur d’une étoile massive en fin de vie pour
les supernovæ de type II devient communément admis, une grande question reste
de savoir comment l’énergie est transportée de cet effondrement vers l’extérieur
pour finalement produire les événements extrêmement lumineux observés 21.
Deux propositions déterminantes vont apporter des solutions à ce problème.

Dans un premier temps, Colgate et Johnson (1960) ainsi que Colgate et al.
(1961) proposèrent un rebonddurant l’effondrement du cœurune fois une certaine
densité critique atteinte, provoquant la génération d’une onde de choc capable
d’éjecter l’enveloppe lors de sa propagation vers l’extérieur.Cependant les premières
simulations numériques qu’ils réalisèrent 22 montrèrent que ce choc n’était pas
assez énergétique pour réussir cela. Néanmoins, Colgate et White (1966),
partant du constat qu’une énergie colossale est libérée lors de l’effondrement

20. Si on oublie le fait qu’ils ont associé le 𝑟-process au type I.
21. Pour les supernovæ de type I, une première idée due à Baade et al. (1956) fut la désinté-

gration radioactive de l’éventuel 254Cf produit durant la phase d’effondrement, mais celle-ci ne
permet pas d’expliquer les courbes de lumière des supernovæ de type II. En revanche, l’idée de la
désintégration radioactive d’un élément s’avéra effectivement déterminante pour les supernovæ de
type Ia, rôle qui a finalement été attribué au 56Ni par Colgate et McKee (1969).
22. Colgate, Johnson et White avaient été recrutés quelques années auparavant pour

calculer les résultats de l’explosion d’une bombe H vue depuis l’espace, dans le but de déterminer
si une détection des tests menés par d’autres nations serait possible pour des satellites espions. Ils
disposaient ainsi des premiers codes numériques permettant le calcul de ces explosions, et leurs
investigations des supernovæ comme fausse alarme potentielle leur a donné l’idée de combiner ces
codes aux équations d’états des étoiles pour étudier ces phénomènes fascinants.
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gravitationnel sous forme principalement de neutrinos, proposent de plus qu’une
partie d’entre eux déposent leur énergie et quantité de mouvement dans les régions
denses au-dessus du cœur effondré, permettant ainsi de combler ce déficit d’énergie
observé dans les premières simulations.
Arnett (1966, 1967) est le premier à réaliser des simulations numériques

incluant une forme (primitive) de transport deneutrinos. Ses simulations échouent
à faire exploser l’étoile, mais il note en revanche la compacité importante du corps
central et la nécessité par conséquent de prendre en compte la relativité générale.
Il suggère aussi que ce mécanisme puisse former des trous noirs. Colgate (1968)
met en cause la modélisation numérique, Arnett (1968) modifie son code pour
répondre à ces critiques mais sans plus de succès. Il conclut cependant que les
ingrédients physiques à prendre en compte sont trop nombreux et complexes pour
être traités correctement avec les moyens et méthodes à leur disposition.
À la même époque, les premiers pulsars sont découverts par Hewish et al.

(1968), validant ainsi l’existence des étoiles à neutrons, un premier pas vers la
confirmation de la théorie de Baade & Zwicky. Mais la plus belle preuve arrive
très peu de temps après, avec la découverte, comme prédit par Pacini (1967), d’un
pulsar au sein de laNébuleuse du Crabe (cf. figure 1.6 pour une vision récente de
l’objet) par Staelin et Reifenstein (1968), là où Baade (1942) etMinkowski
(1942) avaient déjà repéré une étoile « étrange ». Le scénario d’une supernova
comme représentant l’explosion d’une étoile en fin de vie laissant en son centre
une étoile à neutrons est désormais validé.
Les tentatives de modélisation se poursuivent, sans plus de succès. Mais en

1973 [114], des scientifiques du CERN annoncent la confirmation expérimentale
de l’existence des courants neutres de l’interaction faible, prédits par Glashow
(1961), Weinberg (1967) ainsi que Salam (1968) 23. Ce mécanisme est notam-
ment responsable de la diffusion élastique des neutrinos, et les conséquences pour
les supernovæ à effondrement de cœur vont être importantes, puisque les interac-
tions entre les neutrinos et la matière doivent être ré-évaluées. Plusieurs articles
investiguant les conséquences pour ce domaine se succèdent, que ce soit sur la
dégénérescence des neutrinos (Mazurek, 1974), le piégeage de ceux-ci dans le
cœur (Sato, 1975) ou l’importance de ces deux processus (Schramm et Arnett,
1975). C’est à nouveau Arnett (1977) qui est le premier à développer un code
de « nouvelle génération » incluant un transport de neutrinos plus réaliste. Mais

23. Ce qui leur vaudra le prix Nobel en 1979.
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Figure 1.6. –Nébuleuse du Crabe, les rayons X révèlent le pulsar et son impact sur la
nébuleuse (en rose, dans les régions centrales).

à nouveau les simulations échouent à faire exploser les étoiles, les neutrinos restant
piégés dans le cœur trop longtemps.

Dans les années qui suivent, l’accent est mis sur les équations d’état du gaz et de
la matière nucléaire dans ces conditions extrêmes avec par exemple les travaux de
Lamb et al. (1978), Mazurek et al. (1979), Bethe et al. (1979) ou encore El Eid
et Hillebrandt (1980). Des calculs plus précis des taux de capture électronique
sont égalementmenés par Fuller (1982) notamment.D’autres tentent de prendre
en compte la rotation (e.g. E. Müller et Hillebrandt, 1981 ; Symbalisty
et al., 1985) et/ou les effets magnéto-hydrodynamiques (Bisnovatyi-Kogan
et al., 1976; E. Müller et Hillebrandt, 1979; Symbalisty, 1984) dans la
foulée des travaux pionniers de LeBlanc et J. R. Wilson (1970). Les méthodes
numériques s’améliorent également avec par exemple l’arrivée des schémas de
Godunov 24 d’ordre supérieur (Leer, 1979; Colella et Woodward, 1984).

24. Ce dernier a proposé l’idée de résoudre les équations sur les flux des quantités hydrodyna-
miques aux interfaces des volumes finis délimités par les cellules numériques plutôt que d’utiliser
les méthodes classiques des éléments finis.
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Mais les explosions échouent toujours 25. Les causes avancées par Mazurek et al.
(1982) sont la photo-dissociation des noyaux (fer, silicium) à travers le choc et les
pertes d’énergie conséquentes liées à l’émission de neutrinos.
Finalement, c’est Bethe et J. R. Wilson (1985) qui formulent le scénario

privilégié aujourd’hui : le mécanisme d’explosion retardée grâce aux neutrinos.
Ils observent qu’après une phase de stagnation du choc, la libération petit à petit
de la grande quantité de neutrinos piégés dans le cœur et l’absorption d’une part
même très faible d’entre eux par la matière sous le choc permet de créer une force
de pression suffisante pour pousser de nouveau le choc vers l’extérieur et obtenir
une explosion.
Deux ans plus tard, en 1987, a lieu un événement extraordinaire. Une étoile

située dans le Grand Nuage deMagellan, à seulement ≈50 kpc de nous, explose en
supernova gravitationnelle (plus précisément de type II-pec). Elle est exception-
nelle à bien des égards. C’est la première visible à l’œil nu sur Terre depuis celle de
Kepler (et la seule à ce jour), et donc également la plus proche observée depuis
l’avènement du télescope. Sa détection « électromagnétique » s’accompagne pour
la première fois (et encore unique aujourd’hui) de celle de 24 neutrinos par dif-
férents détecteurs (11 par le détecteur japonais Kamiokande II, 8 par le détecteur
américain IMB et 5 par le détecteur russe Baksan, ce qui exclut une coïncidence).
De plus, ces neutrinos arrivèrent durant une plage de 13 secondes près de 3 h
avant les premières lumières, ce qui valida l’importance de leur rôle dans le méca-
nisme d’explosion. Par ailleurs, grâce à des images prises précédemment (y compris
quelques heures seulement avant l’explosion), l’identification du progéniteur (une
supergéante bleue 26) a été possible (cf. figure 1.7). L’observation d’anneaux de
matière (cf. figure 1.8b) expulsés environ 20 000 ans avant l’explosion a de plus
permis de mesurer précisément la distance de cet objet (51.4 kpc). En revanche,
aucun résidu compact (étoile à neutrons ou trou noir) n’a été détecté au sein du
rémanent à ce jour (les rayonnements provenant des régions centrales peuvent être
absorbés par l’environnement, voire ne pas exister dans le cas d’un trou noir qui
n’accrèterait pas).

25. Sauf pour les modèles de faible masse (∼8–10M⊙) qui correspondent aux supernovæ
par effondrement de cœur O–Ne–Mg aussi dites de capture électronique (Hillebrandt, 1982;
Hillebrandt et al., 1984).
26. À la grande surprise de la communauté qui pensait à l’époque que seules les supergéantes

rouges pouvaient être les progénitrices de supernovæ.
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Figure 1.7. – SN1987A, et son progéniteur identifié sur une image antérieure.

(a) Image grand champ de 2017. (b) Zoom de 2005 mettant les anneaux en
évidence.

Figure 1.8. – Le rémament de SN1987A.
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Mais pour ce qui est de lamodélisation de ces explosions, l’un des aspects les plus
importants est le caractère asymétrique de cette explosion. Notamment, l’arrivée
très tôt de rayonnements X et γ implique un mélange important des différentes
couches de l’enveloppe. Ce constat, ainsi que les difficultés rencontrées dans les
modèles numériques (jusqu’ici principalement 1D) pour faire exploser ce genre
d’étoiles, vont pousser à l’inclusion d’ingrédients multi-D dans les simulations.
Le premier d’entre eux sera l’instabilité de Rayleigh–Taylor (e.g. Arnett
et al., 1989; E. Müller et al., 1991 ; Herant et Benz, 1991). Peu de temps après,
la convection induite par le chauffage des neutrinos sera également étudiée (e.g.
Benz et al., 1994; Janka et E. Müller, 1996).
Cette introduction historique se termine sur ces faits, la suite des événements

correspond aux thématiques actuelles de recherche dans le domaine et est dé-
crite au travers des sections suivantes, ainsi que du chapitre 2 pour ce qui est des
mécanismes d’instabilités multi-D.

1.1.3. Sur les observations et la classification des supernovæ
Évolution des observations

L’observation des supernovæ a connu une progression fulgurante au cours des
100 dernières années. Initialement, les supernovæ étaient numérotées par ordre
de découverte, mais cela amenait trop souvent à une re-numérotation lorsque
de nouvelles supernovæ étaient découvertes dans des images d’archives. Avec la
forte croissance du nombre de détections, il a fallu proposer un nouveau système.
Zwicky et al. (1963) ont décidé d’utiliser l’année de la supernova à laquelle on
accole une lettre de l’alphabet latin au fur et à mesure des découvertes pour une
année donnée. Ainsi, 1987A est la première supernova observée de 1987. Ce sys-
tème a dû être à nouveau réajusté avec l’augmentation fulgurante du nombre de
détections. Alors que les premières observations au début du xxe siècle étaient
espacées de nombreux mois voire années, les choses se sont en effet accélérées de
façon exponentielle. Ainsi, 1949 est la dernière année où aucune supernova n’a été
observée, 1954 la première à plus de 26 et 1987 la dernière à moins de 26. Une se-
conde lettre a donc été ajoutée à partir de la 27e supernova de l’année. Aujourd’hui,
à l’ère des surveys automatisés, on observe régulièrement plus de 702 supernovæ
par an, et une troisième lettre devient nécessaire. La figure 1.9 montre l’évolution
du nombre de supernovæ détectées par an.
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Figure 1.9. – Nombre de détections de supernovæ par année, jusqu’en 2015 (basé
sur http://cbat.eps.harvard.edu/lists/Supernovae.html et Yamaoka,
2017).
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Cette croissance va s’emballer dans les années à venir avec leLSST (Large Synoptic
Survey Telescope) dont on estime qu’il découvrira sur la période 2022–2032 pas
moins de 3 à 4 millions de supernovæ (cf.  LSST Science Collaboration,
2009, chapitre 8).

Outre les futures observations en neutrinos et ondes gravitationnelles attendues
pour une future supernova galactique (cf. section 1.3.3), les prochains détecteurs
de neutrinos (Hyper-Kamiokande, DUNE et JUNO) devraient être en mesure
d’ici quelques années de mesurer le fond diffus stochastique de neutrinos issus
des supernovæ gravitationnelles. Cette détection pourrait nous aider à améliorer
sensiblement notre connaissance de la fréquence de ces événements, bien au-delà
des statistiques permises par les détections électromagnétiques actuelles.

Classification spectrale

Comme nous l’avons vu à la section 1.1.2, la classification des supernovæ s’est
historiquement faite en deux groupes en fonction de leur spectre, le type II cor-
respondant à la présence de raies d’hydrogène qui sont donc absentes pour les
supernovæ de type I. La classification s’est petit à petit déclinée en sous-catégories,
dont nous listons ici les principales.
Les supernovæ de type I se décomposent en trois sous-catégories, toujours en

fonction de leur spectre. On note ainsi :
– Ia les explosions dont le spectre montre des raies de silicium. Ces supernovæ

correspondent au mécanisme d’explosion thermonucléaire, très différent de
celui des supernovæ gravitationnelles ;

– Ib les supernovæ dont le spectre ne montre pas de silicium, mais présente en
revanche des raies de l’hélium;

– Ic celles ne présentant ni silicium, ni hélium.
Ces deux dernières catégories correspondent à des supernovæ gravitationnelles
mais dont le progéniteur a perdu au cours de son évolution son enveloppe d’hydro-
gène (Ib) voire même d’hélium (Ic). Deux scénarios sont classiquement proposés
pour expliquer cette perte (Smartt, 2015). Pour une partie des étoiles massives
(≳25M⊙), les vents stellaires dûs au rayonnement très important dans la phase
(super-)géante rouge amènent l’enveloppe à être expulsée. Ces étoiles sont alors
dites de typeWolf–Rayet. L’autre explication possible implique la binarité, dont
on sait qu’elle concerne 70% des étoiles massives (Sana et al., 2012). L’interaction
binaire durant la vie de l’étoile peut provoquer des transferts de masse de l’étoile
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massive vers son compagnon, la privant ainsi d’une partie de son enveloppe. Selon
la quantité d’enveloppe perdue, on peut alors aboutir à une supernova de type Ib
ou Ic (voire IIb, cf. ci-après).

La classification des supernovæ de type II dépend autant de la variation tempo-
relle de la luminosité de l’explosion (« courbe de lumière ») que de son spectre.
On note notamment :

– IIP, les supernovæ les plus courantes. La courbe de lumière observe une phase
de « plateau » après le pic et avant la phase de décroissance radioactive ;

– IIL, celles observant une phase de décroissance linéaire (en magnitude) après
le pic, sans passer par une phase de plateau;

– IIb les supernovæ dont l’hydrogène qui domine initialement le spectre laisse
rapidement sa place à l’hélium, rendant le résultat semblable à une Ib. Il s’agit
a priori d’étoiles ayant encore une couche externe d’hydrogène, mais mince
par rapport à celle d’hélium;

– IIn les explosions dont le spectre présente des raies très étroites d’hydro-
gène (n comme “narrow” ), supernovæ généralement très lumineuses et dont
l’intensité est due à un milieu particulièrement dense autour du progéniteur.

Il existe quelques autres types plus exotiques de supernovæ, comme les Ic-BL
(pour broad lines), qui sont généralement des hypernovæ (supernovæ dont l’éner-
gie cinétique est plus élevée d’un ordre de grandeur par rapport aux supernovæ
normales).

Classification par mécanisme

L’accumulation des statistiques sur les galaxies hôtes des différents types de su-
pernovæ a montré que celles de type Ia, présentes dans tous les galaxies, formaient
nécessairement une classe de mécanisme à part étant donné que les autres ne se
produisent que dans les galaxies jeunes qui sont le lieu de la formation d’étoiles.
Depuis, les mécanismes à l’origine des deux grandes classes de supernovæ ont été
identifiés, et donnent une explication à cette différence. Quelques autres méca-
nismes d’explosions sont également possibles et présentés ici à leur côté, en suivant
une description par masse croissante du progéniteur :

– supernovæ thermonucléaires (Ia) : à la fin de leur vie, les étoiles peu mas-
sives (≲8–9M⊙) éjectent leur enveloppe et leur cœur se contracte en naine
blanche. Cette dernière peut accréter de la masse provenant de l’enveloppe
d’une éventuelle compagne (système binaire). Or il existe une limite maxi-
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male à la masse d’une naine blanche, appelée masse de Chandrasekhar.
Celle-ci provient du fait que l’étoile estmaintenue en équilibre par la pression
de dégénérescence des électrons, qui s’oppose à la gravité. Divers mécanismes
peuvent se déclencher au fur et à mesure que cette masse est approchée (dont
des explosions superficielles qui sont à l’origine des novæ), mais in fine cela
conduit à une détonation thermonucléaire qui va entièrement détruire la
naine blanche. Ces explosions sont très lumineuses (≈2 × 1043 erg⋅s−1 au pic
de lumière) et relativement similaires les unes aux autres (ce qui permet de
les utiliser comme chandelles standards en cosmologie). L’un des aspects
variables vient de la composition initiale de la naine blanche en fonction de
la masse de l’étoile progénitrice : un mix O–Ne–Mg pour les étoiles les plus
massives (∼8–9M⊙), C–O pour celles qui le sont un peu moins comme le
Soleil par exemple et à l’avenir potentiellement He pour les étoiles de masse≲0.5M⊙. L’autre aspect, d’effet plus important, est un second canal proposé
pour obtenir ces supernovæ : la collision/fusion de deux naines blanches (de
compositions éventuellement différentes de surcroît). Ces problématiques
font l’objet de recherches dédiées ;

– supernovæ par capture électronique, aussi appelées à effondrement de cœur
O–Ne–Mg. Cette catégorie concerne les étoiles 8–10M⊙, dont le cœur
devient dégénéré avant d’initier la fusionde sonoxygène (cf. section suivante).
Leur mécanisme est similaire à celui des supernovæ gravitationnelles, mais
elles sont moins lumineuses que ces dernières. De plus, elles explosent assez
facilement dans les modèles, même à symétrie sphérique (Kitaura et al.,
2006). La supernova à l’origine de la nébuleuse du Crabe, SN1054, pourrait
être de ce type (Nomoto et al., 1982) ;

– supernovæ gravitationnelles ou à effondrement du cœur de fer. Ces super-
novæ font l’objet de cette thèse et sont décrites en détail dans la section 1.2
suivante. Elles concernent les étoiles de masse allant de ∼10M⊙ à quelques
dizaines de masses solaires. La limite supérieure n’est pas très bien connue et
dépend d’un certain nombre de facteurs, dont principalement la métallicité
du progéniteur. Au-delà de ce seuil et en deçà du seuil suivant, les étoiles en
fin de vie s’effondrent en trou noir ;

– supernovæ par instabilité de paires : cette catégorie concerne les étoiles les
plus massives (≳130M⊙). Après la fusion du cœur de carbone, ces étoiles se
retrouvent dans une configuration où la pression de radiation, terme domi-
nant du support, est assurée par des photons tellement énergétiques qu’ils
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peuvent donner lieu à la création de paires électron-positron (e−e+). Cela
a tendance à comprimer l’étoile, car le support de pression diminue, et elle
chauffe donc encore plus. Les photons deviennent toujours plus énergé-
tiques et forment de plus en plus de paires. Ce processus s’emballe, il s’agit
d’une instabilité gravitationnelle. Les deux issues possibles semblent être la
formation d’un trou noir, ou la dislocation complète de l’étoile dans une
explosion très lumineuse (Janka, 2012).

Dans la gamme de masse des supernovæ gravitationnelles, des scénarios alterna-
tifs sont invoqués pour expliquer les phénomènes les plus extraordinaires observés,
mais ceux-ci ne concernent qu’une faible portion des événements. Ce sont par
exemple les explosions liées au champmagnétique, qui peuvent donner lieu à un
sursaut γ long (GRB, pour “Gamma-Ray Burst” ) et la formation d’un magnétar.

1.2. Mécanismes et physique des supernovæ
gravitationnelles

Cette section se propose de présenter dans les grandes lignes les différentes étapes
qui mènent d’une étoile massive (≳10 à ≈40M⊙) à une supernova gravitationnelle
et son rémanent. On ne considérera que le cas d’une étoile isolée, la vie en couple
apportant son lot de complexité. Les différents ingrédients qui jouent un rôle
important dans le mécanisme des supernovæ gravitationnelles, et donc dans leur
modélisation, sont également décrits succinctement.

1.2.1. Les différents actes du scénario
Comme nous allons le voir, l’histoire des étoiles est le récit d’une lutte incessante

contre la gravitation.

Prélude – Naissance des étoiles

Ainsi, les étoiles se forment 27 par l’effondrement gravitationnel d’un nuage de
gaz interstellaire majoritairement composé d’hydrogène (l’énergie libérée étant

27. La formation des étoiles, et en particulier celles massives, est un domaine de recherche
astrophysique à part entière, la vision présentée ici est donc extrêmement simplifiée.
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dissipée par rayonnement de photons) ; effondrement qui s’arrête lorsque la tempé-
rature au cœur devient suffisante (au moins ∼107 K) pour démarrer des réactions
nucléaires de fusion de l’hydrogène en hélium (réaction qui fournit de l’énergie au
milieu environnant grâce à la différence d’énergie de liaison des nucléons entre un
atome d’hydrogène—nulle par définition— et un atome d’hélium, ce qui permet
de compenser les pertes radiatives et de maintenir l’équilibre hydrostatique).

Acte I – Vie d’une étoile (massive)

Une étoile passe ensuite la plus grande partie de sa vie ainsi, à brûler de l’hydro-
gène en son cœur. Bien que les étoiles massives disposent de réserves beaucoup
plus grandes que celles du Soleil, elles se montrent tellement voraces — à cause
des températures et densités bien plus élevées, entraînant des taux de réactions
importants — qu’elles mettent en réalité bien moins de temps à consommer l’hy-
drogène situé dans leurs parties internes (l’enveloppe externe étant trop froide et
trop peu dense pour initier ces réactions). Si le Soleil devrait mettre en tout 10
milliards d’années pour y parvenir, les étoiles massives ici considérées n’ont besoin
que de quelques millions d’années (au plus quelques dizaines pour les moins mas-
sives d’entre elles ; et par exemple 11 millions d’années pour une étoile de 15M⊙
d’après Woosley et al., 2002). Au fur et à mesure que le cœur se transforme
en hélium, celui-ci reprend sa contraction tandis que les réactions de fusion se
déplacent vers des régions plus éloignées du centre 28, le rayonnement provenant
des régions centrales aidant à réchauffer le reste de l’enveloppe. Cela se manifeste
également par un « gonflement » de l’étoile, qui s’ajuste ainsi à l’augmentation de
la pression thermique et devient une géante rouge. Pour les étoiles suffisamment
massives (≳0.5M⊙), le cœur finit par atteindre le seuil de température (∼108 K)
nécessaire pour démarrer la fusion de l’hélium en carbone (ainsi que partiellement
en oxygène). On obtient ainsi un nouvel équilibre hydrostatique maintenu par
l’apport d’énergie des réactions nucléaires, la fusion de l’hydrogène se poursuivant
dans les couches situées autour de ce cœur. Pour les étoiles de masse plus faible, la
dégénérescence des électrons est atteinte avant, et elles finissent leur vie en naine
blanche d’hélium, tandis que l’enveloppe d’hydrogène est libérée, formant une
nébuleuse planétaire. Ce processus se répète ensuite avec la fusion du carbone
en néon et magnésium pour les étoiles d’au moins ∼8M⊙, au cœur desquelles la
température atteint ∼8 × 108 K. Les autres, comme le Soleil, finissent leur vie en

28. On parle alors pour cette fusion dans les couches en périphérie du cœur de “shell-burning”.
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naine blanche de carbone et d’oxygène, toujours après expulsion de l’enveloppe
externe.

L’histoire se répète ensuite mais les possibilités se complexifient. Pour une partie
des étoiles parvenues à ce stade (celles d’environ 8 à 9M⊙), on obtient à nouveau
une naine blanche, formée cette fois d’oxygène, de néon et de magnésium. Pour
celles légèrement plus massives (∼9 à 10M⊙, l’incertitude sur cette plage étant elle-
même de l’ordre d’une masse solaire d’après les travaux deWoosley et Heger,
2015), la dégénérescence des électrons est également atteinte avant la fusion de
l’oxygène, mais le cœur dégénéré atteint la masse de Chandrasekhar (cf. ci-
après) et s’effondre. Cela donne lieu à une supernova à effondrement de cœur
O–Ne–Mg, aussi appelée supernova par capture électronique, dont le mécanisme
d’explosion est similaire à celui des supernovæ gravitationnelles (cf. section 1.1.3).
Enfin, pour les étoiles encore plus massives (≳10M⊙) la température du cœur
devient suffisamment élevée pour permettre la fusion de l’oxygène en silicium
(∼2 × 109 K), puis du silicium en fer (∼3 × 109 K). En revanche, il ne leur est pas
possible de continuer plus loin : en effet, le noyau de fer est celui dont l’énergie
de liaison des nucléons est la plus forte, et seules des réactions endothermiques
peuvent fusionner (ou fissionner) les noyaux de fer.

Ainsi, la vie d’une étoile massive est rythmée par une succession de contractions
du cœur, entraînant l’augmentation de sa température puis l’ignition de réac-
tions nucléaires de fusions d’éléments de numéro atomique de plus en plus élevé,
permettant ainsi de retrouver temporairement un équilibre hydrostatique. Dans
le même temps, la fusion des éléments plus légers se poursuit dans les couches
externes, et ces étoiles acquièrent donc une structure en couches concentriques,
comme illustré dans la figure 1.10. Il est à noter que ces étapes successives de fusion
au cœur sont de plus en plus rapides, comme le montre le tableau 1.1 résumant les
différentes phases et détaillant leurs caractéristiques.

Acte II – Effondrement du cœur de fer

La fusion du cœur de fer étant impossible, celui-ci atteint nécessairement le
stade où la matière devient dégénérée et la pression qui permet de compenser la
gravitation est alors fournie par la dégénérescence des électrons. Le fer continue
de s’accumuler au fur et à mesure de la fusion du silicium, or il existe une masse
limite que la pression de dégénérescence des électrons relativistes peut supporter.
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Combustible(s) Produit(s) 𝐓core 𝛒core Durée de la phase
— — K g⋅cm−3 —

H He 3.5 × 107 5.8 11 millions d’années
He C, O 1.8 × 108 1.4 × 103 2 millions d’années
C Ne, Mg 8.3 × 108 2.4 × 105 2000 ans
Ne O, Mg 1.6 × 109 7.2 × 106 9 mois
O, Mg Si 1.9 × 109 6.7 × 106 2.6 ans
Si Fe 3.3 × 109 4.3 × 107 18 jours

Table 1.1. – Caractéristiques des différentes phases de fusion nucléaire au cœur d’une
étoile de 15M⊙, d’après Woosley et al. (2002).

En effet, la relation d’équilibre hydrostatique est donnée par

dP
d𝑟 = −ρGM(𝑟)𝑟2 , (1.1)

où la pression de dégénérescence des électrons relativistes s’écrit :P ≃ (2𝑔) 13 (3π2) 134 ℏ𝑐 n 43
e . (1.2)𝑔 = 2 est le facteur de dégénérescence des électrons et ne leur densité numérique.

On peut remplacer cette dernière par la densité baryonique ρ en introduisant la
fraction électronique Ye, le nombre d’électrons par nucléons (de l’ordre de ∼0.45
pour le cœur de fer ; Liebendörfer, 2005), et𝑚p, la masse du proton :ne = ρ Ye𝑚p

. (1.3)

En considérant un cœur de fer uniforme de rayonR, on peut réaliser une analyse
dimensionnelle de l’équation (1.1) ainsi (en notant P = κρ 43 la combinaison des
équations 1.2 et 1.3) :

dP
d𝑟 ∝ PR ∝ κρ 43R ∝ κM 43R5 , (1.4)𝑓grav = −ρGM(𝑟)𝑟2 ∝ GM2R5 , (1.5)
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soit à l’équilibre entre les deux termes une masse limite de :M ∝ ( κG) 32 ∝ √3π28 (ℏ𝑐G ) 32 ( Ye𝑚p
)2. (1.6)

Un calcul plus précis de la structure du cœur de fer impliquant une résolution
exacte de l’équation (1.1) (connue alors sous le nom de « problème de Lane–Em-
den ») donne une expression plus précise de cette masse limite, appelée masse de
Chandrasekhar 29 : MCh = ω03√3π2 (ℏ𝑐G ) 32 ( Ye𝑚p

)2, (1.7)

où ω03 ≃ 2.018236 est une constante numérique lié à la solution du problème de
Lane–Emden. En remplaçant les constantes numériques et physiques par leurs
valeurs, on obtient l’estimation suivante :MCh ≃ 1.2M⊙( Ye0.45)2. (1.8)

Au fur et à mesure que le cœur de fer s’approche de cette masse, sa densité et
sa température deviennent telles (respectivement ∼7 × 109 g⋅cm−3 et ∼7 × 109 K;
Woosley et Janka, 2005) que l’équilibre entre protons et neutrons, normale-
ment assuré par les réactions de désintégration β (n → p+ + e− + ν̄e) et β inverse
(p+ + e− → n + νe), est rompu. En effet, la désintégration β est peu favorable
car elle produit un électron, ce qui demande de plus en plus d’énergie à cause de
leur dégénérescence (les niveaux d’énergie étant déjà remplis jusqu’à l’énergie de
Fermi, ici de l’ordre de quelques MeV). À l’inverse, la désintégration β inverse
« consommant » des électrons (elle porte d’ailleurs également le nom de capture
électronique), cela va diminuer la fraction électronique Ye et par conséquent le sup-
port de pression, et rapprocher encore plus vite le cœur de la masse critique, ce qui
augmente encore plus cet effet 30. Cet emballement provoque alors l’effondrement
du cœur de fer sur lui-même, sur une échelle de temps proche de celle de la chute
libre, de l’ordre de quelques centaines demillisecondes. Cet effondrement se fait de
manière homologue pour la partie centrale du cœur (la forme du profil de densité

29. Cf.Chandrasekhar, 1931a,b, 1935.
30. À la fin de l’effondrement, Ye ≃ 0.28 (Liebendörfer, 2005).
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est conservée), les échelles de temps sonique (temps nécessaire aux ondes sonores
pour traverser le cœur et propager l’information) et dynamique étant similaires.
En revanche, les régions externes du cœur de fer et celles situées au-dessus n’ont
pas le temps de propager l’information de cet effondrement avant que celui-ci ne
soit achevé.

Cet effondrement s’arrête brutalement lorsque la densité atteint celle de sa-
turation nucléaire (≃2.7 × 1014 g⋅cm−3). À ce niveau-là, les nucléons sont « en
contact » entre eux, et l’interaction forte d’ordinaire responsable de la cohésion des
noyaux devient alors violemment répulsive et assure l’équilibre contre la gravité.
L’objet qui se forme est appelé proto-étoile à neutrons, que nous noterons très
souvent PNS (pour proto-neutron star). Son rayon 𝑟PNS et sa masseMPNS typiques
sont de l’ordre de 10 km et 0.75M⊙ à ce stade initial (Janka et al., 2007), et l’on
peut donc calculer une première estimation de l’énergie gravitationnelle libérée
lors de l’effondrement des régions internes du cœur de fer (dont le rayon 𝑟Fe était
d’environ 1500 km) :

ΔE = ξGMPNS( 1𝑟PNS
− 1𝑟Fe ) ≃ 1.5 × 1053(10 km𝑟PNS

)( MPNS
0.75M⊙ )2erg, (1.9)

où ξ est un facteur géométrique ≲ 1 (0.6 pour une sphère pleine homogène et qui
tend vers 1 pour des profils de densité plus piqués vers le centre).

Cette énergie est principalement libérée sous la forme de neutrinos (comme cela
a pu être confirmé avec les observations de SN1987A), mais— chose extrêmement
rare dans l’Univers — ceux-ci sont pour l’instant piégés par les très grandes densités
présentes dans la PNS, leur libre parcours moyen étant petit devant la taille de
celle-ci. Ils forment alors un gaz de neutrinos à l’équilibre thermique qui obéit
à une loi de distribution de Fermi–Dirac, et vont donc diffuser petit à petit hors
de la proto-étoile à neutrons sous la forme d’un rayonnement de corps noir. Leur
nombre n’augmente plus par capture électronique, la désintégration β inverse
s’arrêtant à son tour, car les neutrinos produits devraient être au-dessus de l’énergie
deFermidugazdeneutrinos dégénérés relativistes (mêmeprincipequepour l’arrêt
de la désintégration β précédemment). Ceci explique également la stabilisation
(temporaire) de la fraction électronique Ye.
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Acte III – Rebond, onde de choc, stagnation

L’arrêt soudain de l’effondrement, provoqué par une augmentation brusque de
la pression centrale, entraîne un rebond de la matière constituant le cœur externe
de la PNS sous la forme d’une onde de pression. Cette onde se raidit au fur et
à mesure qu’elle se propage vers l’extérieur, finissant par devenir une onde de choc
au bord du cœur, à un rayon d’environ 10 à 20 km (Buras et al., 2006; Janka
et al., 2007). La propagation de cette onde de choc se heurte cependant au reste
du cœur de fer en effondrement, à des vitesses de chute libre de l’ordre de ∼0.1𝑐.
L’énergie cinétique acquise lors de la chute libre est convertie en énergie thermique
lors du passage à travers le choc, mais la température du milieu post-choc est
telle que les photons émis sont suffisamment énergétiques pour donner lieu aux
réactions de photo-dissociation suivantes :γ + 56Fe ⟶13 4He + 4 n ΔE = −124MeV, (1.10)γ + 4He ⟶2 p+ + 2 n ΔE = −28.3MeV. (1.11)

Ces réactions consomment donc pour la photo-désintégration complète d’un
unique noyau de fer la modique énergie de 124 + 13 × 28.3 = 492MeV, soit
8.8MeV par nucléon. On peut comparer cette énergie à l’énergie cinétique des
nucléons en chute libre : 12𝑚n𝑣2ff

8.8MeV ∼ 205 km𝑟 ( MPNS
1.3M⊙ ), (1.12)

où l’on a introduit la vitesse de chute libre du gaz au rayon 𝑟 :𝑣ff ≡ √2GMPNS𝑟 . (1.13)

Si l’on ajoute à cela la perte d’énergie par émission de neutrinos, on comprend que
le choc va rapidement se retrouver à court d’énergie et devenir stationnaire : la
dissociation de 0.1M⊙ coûte ∼1.7 × 1051 erg, or cette énergie est similaire à celle
du choc, qui a au moins 0.4M⊙ de fer à traverser (Janka, 2012). En pratique, le
choc ne se propage donc que pendant quelques dizaines de millisecondes, avant
de s’arrêter à un rayon d’environ 100 à 200 km. L’accrétion continue au travers de
celui-ci, lui donnant alors le nom de choc stationnaire d’accrétion. À ce stade, la
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proto-étoile à neutrons a désormais un rayon de l’ordre de 50 km et une masse
d’environ 1.3M⊙.

En guise d’entracte, la figure 1.10 résume graphiquement la première partie de
la pièce qui nous a conduit jusque ici.

Étoile massive 15M⊙
Hydrogène

Hélium
Oxygène

Fer

600
millions
km

Fer3000 km 1/2 sec

Effondrement
du cœur de Fer choc

proto-étoile
à neutrons100 km

Fer

300 km

Neutrinos

Figure 1.10. – Résumé graphique des trois premiers actes de la vie et la mort des étoiles
massives.

Acte IV – Redémarrage du choc

Toute la difficulté du mécanisme d’explosion des supernovæ gravitationnelles
réside dans le redémarrage du choc. L’idée principale consiste à aller prendre
l’énergie là où elle est : dans les neutrinos piégés au cœur. Il suffirait a priori d’en
absorber une petite fraction (quelques pourcents) pour mener à une explosion
réussie ; en effet l’énergie des neutrinos a été estimée précédemment à 1053 erg,
alors que l’énergie cinétique des explosions est typiquement de l’ordre de 1051 erg
(Bruenn et al., 2013). Comme relaté à la section 1.1.2, le mécanisme d’explosion
directe par absorption prompte de neutrinos proposé par Colgate et White
(1966) s’est avéré infructueux, et c’est le mécanisme d’explosion retardée proposé
par Bethe et J. R. Wilson (1985) qui fait aujourd’hui consensus.

Dans la phase du choc d’accrétion stationnaire, la région de l’espace sous le choc
se découpe en trois zones :
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– la proto-étoile à neutrons, dont la surface est souvent assimilée à la neutri-
nosphère, d’où s’échappent les neutrinos sous forme de flux relativement
isotrope et de luminosité identique pour chacune des 6 espèces (les trois
saveurs— électronique, muonique et tauique — et les anti-particules corres-
pondantes). Celle-ci a un rayon d’environ 50 km (elle se contracte ensuite sur
une échelle de temps de plusieurs secondes jusqu’à atteindre le rayon final
d’une étoile à neutrons) ;

– la couche de refroidissement, où la capture électronique domine l’absorption
deneutrinos, résultant enun refroidissement du gaz denucléons et l’accrétion
de cette matière à la surface de la proto-étoile à neutrons. Cette région s’étend
typiquement jusqu’à 60 à 80 km;

– la région de gain, où, comme son nom l’indique, la matière gagne de l’énergie
par absorption de neutrinos (qui domine cette fois la capture électronique).
Cette région s’étend jusqu’au choc.

La figure 1.11 illustre ce découpage.

choc∼150 km neutrinosphère

Fe

𝛎e𝛎e
p+, n, e−

n + νe → p+ + e−
p+ + ν̄e → n + e+
p+ + e− → n + νe

Figure 1.11. – Description schématique de la phase du choc d’accrétion (trait noir épais).
Gris :PNS, délimitée par la neutrinosphère.Vert : couche de refroidissement.Beige : région
de gain, où la convection est susceptible de se développer.
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Pour conduire à une explosion, la matière qui traverse le choc doit absorber
suffisamment d’énergie dans la région de gain avant de se retrouver advectée dans
celle de refroidissement. Cet aspect peut être quantifié sous la forme du rapport
des temps d’advection et de chauffage, 𝑡adv-g/𝑡heat (voir chapitre 4 pour leur défi-
nition dans les modèles). Atteindre une valeur proche de l’unité pour ce critère
rend l’explosion possible (Janka, 2001). Pour ce faire, l’impact des instabilités
hydrodynamiques s’avère essentiel. La matière chauffée pendant son advection
dans la région de gain peut développer de la convection. Le choc peut également
se déformer et gonfler sous l’effet d’une instabilité telle que l’instabilité du choc
stationnaire (SASI, pour “standing accretion shock instability” ; cf. section 2.2).
Dans tous les cas, cela a pour effet d’augmenter le temps de résidence de la matière
dans la région de gain, d’accroître le volume de celle-ci en agrandissant le choc et
in fine de permettre l’absorption de plus de neutrinos, donc d’énergie. Le choc
peut alors redémarrer grâce à ce nouvel apport d’énergie et donc de pression. La
proportion globale de neutrinos absorbés est effectivement de l’ordre de quelques
pourcents, le reste — l’immense majorité donc — s’échappe dans l’Univers. Ce
sont ces neutrinos qui ont été détectés pour la supernova SN1987A.
Ce scénario d’explosion peut également échouer, auquel cas l’accrétion de

matière sur la PNS finit par provoquer son effondrement en trou noir 31 (e.g.
O’Connor et Ott, 2011). La phase du choc d’accrétion est donc cruciale pour
déterminer le devenir de l’étoile. Sa durée typique est de quelques centaines de
millisecondes à quelques secondes tout au plus, l’arrêt étant donc marqué par
l’effondrement des régions centrales en une singularité ou le redémarrage réussi du
choc.

Cette thèse se consacre à l’étude de cette phase, et en particulier au rôle des divers
mécanismes d’instabilités qui s’y développent. Ces sujets seront donc abordés plus
en détails tout au long des chapitres suivants.

Acte V – Propagation dans les couches externes, explosion et rémanent

Si l’explosion provoquée par l’expansion du choc est asymétrique (c’est géné-
ralement le cas, cf. section 1.3.1), l’étoile à neutrons peut se retrouver éjectée car

31. S’il y a une limite théorique supérieure d’environ 3M⊙, la masse maximale réelle des étoiles
à neutrons n’est pas connue à ce jour. Les observations récentes de pulsarsmassifs en système binaire
donnent la meilleure limite inférieure directe à ce jour pour cette masse maximale (1.97 ± 0.04M⊙
pour Demorest et al., 2010; 2.01 ± 0.04M⊙ pour Antoniadis et al., 2013).
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devenant plus fortement attirée par la masse située du côté opposé à l’explosion, et
aura donc tendance à partir dans cette direction. Sa vitesse peut atteindre plusieurs
centaines de kilomètres par seconde. Il est également possible que les dernières
retombées de matière après le redémarrage du choc finissent par faire s’effondrer
l’étoile à neutrons en trou noir, donnant alors lieu à la combinaison relativement
rare d’une supernova laissant derrière elle un de ces astres plutôt qu’un pulsar (e.g.
Sukhbold et al., 2016).
Une fois que le choc réussit à redémarrer, il se propage dans le reste de l’étoile.

L’importante énergie disponible dans le milieu post-choc permet une nucléo-
synthèse explosive assez riche et la formation d’une grande quantité de noyaux
« lourds ». La vitesse typique du choc à ce stade est de l’ordre de 10 000 km⋅s−1,
mais le rayon de l’étoile se situe à ce moment-là entre 60 et 1500 fois celui du Soleil
(700 000 km). Il faut donc de quelques heures à un peu plus d’un jour au choc
pour atteindre la surface de l’enveloppe. Jusqu’à ce moment-là, le rayonnement
thermique ne peut s’échapper vers l’extérieur, il n’y a donc pas de rayonnement
électromagnétique spécifique à cette phase. Lorsque le choc atteint la surface
de l’étoile, il va provoquer une expansion de l’enveloppe, tandis que les photons
peuvent désormais partir vers le reste de l’Univers. Ceci explique le délai de 3 heures
observé entre les neutrinos et les premiers photons de SN1987A.

La phase ascendante de la courbe de lumière d’une supernova est assurée par le
rayonnement thermique de l’enveloppe en expansion quasi adiabatique. À la fin
de cette phase, le pic de lumière peut être suivi ou non d’une phase de « plateau »
selon la présence ou non d’une enveloppe d’hydrogène étendue 32. Enfin la courbe
de lumière suit une décroissance exponentielle de la luminosité (décroissance
linéaire en magnitude) dont l’énergie est fournie par la chaîne de désintégration
radioactive du 56Ni produit durant l’explosion. Celui-ci se désintègre en 56Co avec
une demi-vie d’environ 6 jours. Puis c’est le 56Co qui se désintègre à son tour, en
56Fe avec une demi-vie d’environ 77 jours cette fois. Le rayonnement gamma émis
par ces mécanismes contribue à chauffer le milieu et à en augmenter ainsi son
rayonnement électromagnétique.

Enfin, la rencontre du choc avec le milieu interstellaire va continuer à produire
un rayonnement électromagnétique, donnant lieu aux images classiques de ré-
manents de supernovæ telles que celles montrées dans la première section de ce

32. Elle peut ne plus être présente à ce stade pour diverses raisons : éjection durant les phases
tardives de la vie de l’étoile, accrétion par un compagnon binaire…
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chapitre. De plus, la région du choc est le siège de l’accélération de particules,
qui lorsqu’elles s’échappent deviennent sources du rayonnement de particules
cosmiques observé (pour les énergies intermédiaires de provenance galactique, les
particules de plus hautes énergies ayant une origine extra-galactique et sont issues
de mécanismes différents).

Épilogue – Naissance des étoiles

Finalement, l’interaction du choc avec le milieu interstellaire va avoir un impact
sur la formation d’étoiles : l’onde de choc va compresser les nuages de gaz et déposer
de l’énergie dans ces milieux, donnant lieu à de nouvelles naissances d’étoiles et
bouclant ainsi l’histoire des étoiles. Les planètes susceptibles de se former autour
de ces nouvelles étoiles pourront puiser dans la grande richesse d’éléments dispersés
lors de la supernova, expliquant ainsi l’origine d’une grande partie des éléments
atomiques que l’on trouve sur Terre, comme discuté et montré sur la figure 0.1 en
introduction.

1.2.2. Ingrédients et recettes pour une modélisation réussie
Dans cette section nous passons en revue les différents ingrédients mention-

nés au cours du mécanisme et les prescriptions généralement utilisées pour les
modéliser de manière effective dans les simulations numériques de supernovæ
gravitationnelles. En effet, un traitement exact des phénomènes en jeu s’avère trop
coûteux pour lesmoyens de calcul dont nous disposons, et diverses approximations
sont nécessaires.

Gravité

La gravité joue évidemment un rôle fondamental dans le mécanisme des super-
novæ gravitationnelles. Étant donné les densités importantes impliquées dans les
régions centrales (le paramètre de compacité de la PNS estΞ ≡ GΜPNS/𝑐2𝑟PNS ∼ 0.05),
un traitement correct nécessiterait de prendre en compte la relativité générale.
De nombreuses simulations utilisent un profil newtonien corrigé pour prendre
en compte certains effets relativistes (Marek et al., 2006), tandis que d’autres
réalisent un calcul en relativité générale avec une approximation de la métrique (B.
Müller, Janka etMarek, 2012) ou un traitement complet de celle-ci (Kuroda
et al., 2012).
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Ces approximations restent raisonnables, car les effets relativistes sont globale-
ment d’importance mineure durant la phase d’intérêt principal, à savoir celle du
choc d’accrétion stationnaire. On notera tout de même que la prise en compte de
la relativité générale conduit à un potentiel plus profond, qui implique une PNS
plus compacte et une neutrinosphère plus chaude. Les neutrinos émis sont donc
plus énergétiques, ce qui a tendance à favoriser les explosions. Ainsi, Kuroda,
Takiwaki et al. (2016) ont montré que le traitement relativiste complet à 3D
était plus favorable au déclenchement d’une explosion. Néanmoins, ces effets ne
sont a priori pas les principaux facteurs d’une explosion réussie ou non pour la
plupart des modèles.
En revanche, il est bien évidemment indispensable de réaliser un traitement

relativiste pour suivre la formation d’un trou noir dans la région centrale pour les
modèles concernés (O’Connor et Ott, 2010; B. Müller et al., 2010).

Nos simulations se concentrent sur la région extérieure à la proto-étoile à neu-
trons et négligent à la fois les corrections relativistes et l’auto-gravité du gaz accrété.

Traitement des neutrinos

On l’a vu, la quasi-totalité de l’énergie libérée par l’effondrement gravitationnel
l’est sous la forme de neutrinos, et ceux-ci jouent un rôle crucial dans le redémar-
rage du choc et le déclenchement d’une explosion. Seulement, le transport des
neutrinos est un problème extrêmement complexe dont la description exacte est
donnée par l’équation de Boltzmann. Il s’agit d’un problème à sept dimensions,
où l’on ajoute aux usuelles trois dimensions d’espace et à la dimension tempo-
relle deux dimensions pour décrire la direction de propagation et une pour leur
énergie. Il y a de plus six espèces de neutrinos (νe, ν̄e, νμ, ν̄μ, ντ, ν̄τ), et le nombre
d’interactions à considérer est également très important : la diffusion des neutrinos
sur la matière (parfois abusivement appelée “elastic scattering” ; principalement
par courants neutres mais aussi par courant chargé pour les seuls électrons), les
processus d’absorption et de création (parfois abusivement appelés “inelastic scat-
tering” ; incluant notamment les processus β, et systématiquement par courants
chargés), la création de paire à l’équilibre thermique dans la neutrinosphère et
même les interactions entre neutrinos. La résolution exacte de ce problème est
hors de portée des calculateurs actuels (sauf en 1D, où il ne reste plus que quatre
des dimensions du problème), et même avec les approximations décrites ci-après
le temps de calcul dédié aux neutrinos représente plus de 90% du temps de calcul
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total des modèles les plus réalistes. Ainsi, plusieurs dizaines de millions d’heures
équivalentes CPU sont nécessaires pour réaliser l’évolution d’un unique modèle
sur quelques centaines de millisecondes. À titre de comparaison, les quelques
centaines de simulations— mais incluant le traitement le plus simplifié des neu-
trinos — réalisées dans le cadre de cette thèse ont requis moins de deux millions
d’heures de calcul.
L’implémentation la plus simple des neutrinos, celle utilisée dans le cadre de

notre travail, consiste à décrire le chauffage et le refroidissement dont ils sont
responsables par des fonctions ad-hoc dépendant uniquement des variables hy-
drodynamiques (densité, température…). Il est alors nécessaire de choisir une
prescription du flux de neutrinos, et celle retenue correspond à l’approximation du
« bulbe de lumière » isotrope (“light-bulb approximation” ). Cela consiste à consi-
dérer un flux de neutrinos (et donc une luminosité) constant dans le temps, et
dont la variation dans l’espace est uniquement liée à la géométrie. Il est possible
d’améliorer légèrement ce modèle en tenant compte de l’opacité du milieu et des
pertes correspondantes (“leakage scheme” ). Plus élaborée, l’approximation IDSA
(“IsotropicDiffusion SourceApproximation” ; Liebendörfer et al., 2009) consiste
à séparer la distribution de neutrinos en deux composantes résolues séparément,
l’une correspondant aux neutrinos piégés et l’autre à ceux libres. Elle a notamment
été employée dans la première explosion réussie à 3D (Takiwaki et al., 2012).

Pour aller plus loin, on utilise souvent des méthodes se basant sur la résolution
des équations aux moments du transfert radiatif. Celles-ci nécessitent une relation
de fermeture, qui peut être choisie à différents ordres. Lorsque l’on se limite au
moment d’ordre zéro, cette relation correspond à limiter le flux dans les régions
optiquement minces (celles où les neutrinos ont un grand libre parcours moyen)
et porte alors le nom de transport avec diffusion à flux limité (FLD, pour “flux-
limited diffusion” ). Elle a notamment été employée pour simuler un progéniteur
de 15M⊙ à 3D (Lentz et al., 2015). La méthode d’ordre supérieur, dite simple-
ment M1, est plus sophistiquée (Kuroda et al., 2012; Just et al., 2015). De plus,
un traitement rayon par rayon (RbR, “ray-by-ray” ) — où chaque rayon est traité
indépendamment et une symétrie axiale supposée autour de chacun d’entre eux —
est souvent employé pour réduire le coût en calcul (Glas et al., 2019).
Le traitement des neutrinos est probablement l’un des points sur lesquels la

marge de progrès possible reste la plus importante. Certaines études observent
par exemple des effets positifs pour l’obtention d’explosion en tenant compte
dans leurs modèles de l’étrangeté des nucléons pour leurs interactions avec les
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neutrinos (Melsonet al., 2015). La questiondes oscillations deneutrinos pourrait
également s’avérer pertinente.

Équations d’état et réactions nucléaires

La description microscopique de la matière est importante à plusieurs égards.
L’équation d’état est la relation permettant de faire le lien entre les paramètres mi-
croscopiques (densité, température, composition) dumilieu et la pression.Chaque
région du problème étant différente dans sa composition (différents noyaux, mé-
lange de protons, neutrons, électrons et positrons…) et dans ses conditions de
température et de pression, il convient d’adapter l’équation d’état à chacune d’entre
elles. Les modèles les plus simplifiés utilisent une équation d’état de gaz parfait qui
peut tenir compte de la composition de différentes façons (y compris pas du tout,
i.e.mono-atomique), et avec un index polytropique fixe ou variable. Les modèles
plus sophistiqués utilisent des équations d’état plus complexes mais toujours ap-
proximatives, dont les plus employées ont été établies par Lattimer et Swesty
(1991) et Shen et al. (1998a,b), qui font notamment usage d’un modèle à deux
noyaux (un « lourd » et un « léger »). Des modèles encore plus sophistiqués
existent, comme celui de Hempel et Schaffner–Bielich (2010).
Nos connaissances de la composition de la matière et de l’équation d’état aux

densités et températures atteintes dans ce contexte ne peuvent être que limitées du
fait de l’impossibilité de reproduire ces conditions en laboratoire d’une part, et de
la complexité des calculs théoriques d’autre part. L’étude des étoiles à neutrons,
de leurs collisions et à l’avenir les signaux en neutrinos et ondes gravitationnelles
issus des supernovæ à effondrement de cœur sont susceptibles d’améliorer nos
connaissances. La détection d’étoiles à neutrons dont la masse est proche de deux
fois celle du Soleil (Demorest et al., 2010; Antoniadis et al., 2013) a déjà
permis d’éliminer un grand nombre d’équations d’états étudiées et qui indiquaient
une masse maximale inférieure.

Enfin, pour les régions les moins denses, l’équilibre statistique n’est pas atteint
et il est nécessaire d’adjoindre à l’équation d’état un réseau de réactions nucléaires
impliquant les nombreux noyaux en présence. Certainsmodèles incluent donc des
réseaux de réactions qui peuvent contenir quelques dizaines à quelques centaines
de réactions.
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Progéniteur et état initial

Il existe deux grandes catégories de modélisations en ce qui concerne les condi-
tions initiales. Les modèles simplifiés utilisés dans les études paramétriques comme
la nôtre emploient une description initiale d’écoulement stationnaire de la phase
du choc d’accrétion.

De l’autre côté, les simulations réalistes utilisent pour conditions initiales des
progéniteurs dont l’évolution stellaire a été calculée jusqu’à la phase précédant
l’effondrement. Afin de pouvoir comparer les résultats des différents groupes
entre eux, les membres de la communauté utilisent souvent des structures de
progéniteurs issues de Woosley, Heger et Weaver (2002) ainsi que Heger,
Woosley et Spruit (2005) pour ceux avec rotation et/ou champmagnétique.

Magnéto-hydrodynamique

Le champmagnétique joue très certainement un rôle pour une partie des explo-
sions. Si ce point n’a pas été abordé dans la description présentée précédemment
(le champ magnétique n’étant pas considéré dans ce travail de thèse), il faut en
effet noter que des explosions aidées par des mécanismes impliquant le champ
magnétique ont été obtenues (e.g. Burrows et al., 2007; Obergaulinger
et al., 2009). Celles-ci reposent sur le développement de l’instabilité magnéto-
rotationnelle liée à la rotation différentielle (MRI; Balbus et Hawley, 1991)
et/ou le développement d’un processus de dynamo lié à la convection au sein de
la PNS (Thompson et R. C. Duncan, 1993). Lorsque le champ magnétique
est suffisamment intense, une explosion sous forme de jets est susceptible de se
développer.

Les équations d’évolution à résoudre deviennent alors celles de la magnéto-
hydrodynamique (MHD), et là où les équations hydrodynamiques employées
ordinairement ne se distinguent éventuellement que par le type de solveur utilisé,
celles de la MHD peuvent se décliner sous diverses formes, selon que l’on se limite
à la MHD idéale ou que l’on inclut des effets de MHD non-idéale (résistivité, effet
Hall…).
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1.3. Observations récentes, asymétries &
problématiques actuelles

Cette dernière section du premier chapitre propose un rapide panorama de
l’état des lieux, notamment en ce qui concerne les aspects multi-D et asymétriques.
Pour des revues récentes couvrant plus largement l’ensemble du domaine, le lecteur
est invité à se référer aux articles suivants : Foglizzo et al. (2015), B. Müller
(2016) ainsi que Janka et al. (2016).

1.3.1. Des explosions asymétriques
Historiquement, la recherche du mécanisme permettant d’obtenir des explo-

sions se concentrait sur des modèles 1D. Les observations de SN1987A et les
échecs répétés à obtenir des explosions en symétrie sphérique ont imposé l’entrée
du multi-D dans le panorama. Les observations décrites ici ont graduellement
renforcé l’importance de cet aspect.

Kick des pulsars

Alors que les étoiles dans la galaxie ont des vitesses propres de l’ordre de quelques
dizaines de kilomètres par seconde, les étoiles à neutrons qui résultent de la mort
de certaines d’entre elles ont des vitesses qui atteignent plusieurs centaines de
kilomètres par seconde (cf. figures 1.12a et 1.12b). Cette vitesse ne peut donc être
acquise que lors de la formationde ces objets compacts. La vitesse orbitale résiduelle
que pourrait acquérir un objet compact après éjection d’un éventuel système
binaire auquel l’étoile progénitrice appartenait ne saurait expliquer les vitesses
observées. Il faut donc identifier un mécanisme se développant durant les instants
initiaux de l’explosion et capable de propulser l’étoile à neutrons nouvellement
formée à très grande vitesse, expulsion qui porte le nom de kick.
Les mécanismes les plus susceptibles de causer un tel effet sont les instabilités

présentant un large mode dipolaire 𝓁 = 1, telles que l’instabilité hydrodynamique
SASI (cf. section 2.2), la convection dans une grande région de gain, ou peut-être
l’asymétrie dans l’émission de neutrinos (LESA, pour “Lepton-number Emission
Self-sustained Asymmetry” ; Tamborra, Raffelt et al., 2014). Scheck et al.
(2004) ont en effet proposé que deux effets se combinent lors d’une explosion
déclenchée par une instabilité présentant une telle asymétrie. D’une part, la conser-
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vation de la quantité de mouvement implique que l’étoile à neutrons acquiert une
impulsion en direction opposée à l’explosion. D’autre part, la matière située de
ce côté-là se retrouve plus dense et plus proche de l’objet compact que celle qui
constitue l’éjecta et qui a été expulsée, et va donc exercer une attraction gravita-
tionnelle plus forte qui aura de nouveau tendance à emmener l’étoile à neutrons
dans la direction opposée à celle de l’explosion. Scheck et al. (2006) ont confirmé
cette idée à l’aide d’une étude paramétrique de simulations axisymétriques utilisant
un traitement simplifié du transport de neutrinos. La stochasticité du caractère
axisymétrique des explosions a produit une distribution de vitesse qui semble
compatible avec les observations. Depuis, l’importance des instabilités hydrody-
namiques pour expliquer le kick des pulsars a été confirmée dans des simulations
numériques à 2D (Nordhaus et al., 2010, 2012) et 3D (Wongwathanarat
et al., 2010, 2013, cf. figure 1.12c).

Asymétrie dans les rémanents de supernova

Comme nous l’avons mentionné précédemment, les supernovæ gravitation-
nelles sont le lieu d’une nucléosynthèse explosive riche. Les éléments lourds qui
se forment sont principalement ceux situés peu au-delà du fer (Arcones et
Thielemann, 2013), la nucléosynthèse des éléments de nombre atomique plus
élevé ayant probablement lieu dans des milieux encore plus riches en neutrons : la
collision de deux étoiles à neutrons (Goriely et al., 2011) ou peut être dans de
rares supernovæ magnétorotationnelles (Winteler et al., 2012).
Cette nucléosynthèse est très sensible au mécanisme de l’explosion, car elle se

produit préférentiellement dans les régions les plus denses, chaudes et riches en
éléments lourds, c’est-à-dire proches du cœur. Ainsi, Wongwathanarat et al.
(2013) ont montré dans des simulations numériques 3D que la formation des
nouveaux éléments a lieu préférentiellement dans la direction où l’explosion est la
plus forte. Au regard des observations concernant le kick des pulsars, cela implique
également que l’étoile à neutrons est expulsée dans la direction opposée à celle où
se situe la plupart de la nucléosynthèse. Ces prédictions sont compatibles avec les
observations de Grefenstette et al. (2014) pour Cassiopée A (cf. figure 1.12d).
Ils ont en effet constaté que le 44Ti produit durant l’explosion était réparti de
manière asymétrique et se situait principalement dans le demi-plan opposé à la
direction de déplacement de l’objet compact.
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(a) Distribution de vitesse des pulsars ob-
tenue par l’étude statistique de Hobbs
et al. (2005), centrée autour d’une valeur
moyenne de 400 km⋅s−1. La courbe poin-
tillée indique la distribution précédem-
ment estimée par Arzoumanian et al.
(2002), centrée autour de deux compo-
santes à 90 et 500 km⋅s−1.

(b) Pulsar de la nébuleuse de la guitare et
son onde de choc (en haut à gauche), dé-
couvert par Cordes et al. (1993). La cou-
leur de l’image représente l’émission enHα.
Le pulsar à une vitesse de l’ordre du millier
de kilomètres par seconde.

(c) Rendu volumique de la distribution de
nickel obtenue dans une simulation 3D
deWongwathanarat et al. (2013). La
flèche représente le vecteur vitesse du pul-
sar (ici 524 km⋅s−1).

(d) Répartition de certains éléments (Ti,
Si & Fe) issus de la nucléosynthèse, dans le
reste de supernova Cassiopée A tel qu’ob-
servé par Grefenstette et al. (2014).

Figure 1.12. – Exemples d’observations impliquant un caractère asymétrique des explo-
sions de supernovæ gravitationnelles.
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Polarisation et raie double de l’oxygène

La lumière émise par une supernova peut contenir des informations sur l’asymé-
trie de l’explosion. Le rayonnement émis est normalement polarisé linéairement,
mais si l’éjecta a une symétrie sphérique, les photons émis depuis les différentes
directions se combinent en proportions équilibrées et aucune polarisation n’est
donc détectée. En revanche, si une asymétrie suffisamment marquée est présente,
une polarisation résiduelle peut subsister. Ainsi, L. Wang et al. (2001, 2003) ont
pu détecter une polarisation du rayonnement à l’aide de mesures spectropolari-
métriques de plusieurs supernovæ de type Ic et IIb. Ces observations suggèrent
un caractère dissymétrique des explosions correspondantes. De plus, Leonard
et al. (2006) ainsi que Chornock et al. (2010) ont montré qu’une telle polarisa-
tion était également mesurable dans les supernovæ de type IIP, mais uniquement
à partir de la transition vers la phase nébulaire, lorsque la portion centrale de
l’éjecta devient optiquement mince et que les photons situés dans ces parties plus
internes peuvent donc s’échapper. Cela suggère que l’origine de l’asymétrie se situe
au cœur de l’explosion, tandis que l’enveloppe a ensuite été éjectée de manière plus
sphérique.

Un autre aspect du rayonnement qui peut nous informer sur la morphologie
des éjectas est la forme des raies d’émission. En effet, l’effet Doppler décale vers les
plus grandes longueurs d’ondes la lumière émise par la matière s’éloignant, et vers
les plus courtes longueurs d’ondes celle se rapprochant. Lorsque la géométrie de
l’éjecta est à symétrie sphérique, la distribution de vitesse relative à l’observateur suit
une loi normale et cet effet a pour simple conséquence d’élargir les raies d’émissions.
En revanche, si l’éjecta est asymétrique, la distribution de vitesse relative peut avoir
une forme plus compliquée et mener à la présence de deux (ou plusieurs) pics,
ou raies doubles. De tels profils de raies ont été observés par Maeda et al. (2008)
ainsi que Taubenberger et al. (2009) pour l’oxygène dans la phase nébulaire
de supernovæ de type Ic, ce qui peut à nouveau être un argument pour affirmer
le caractère asymétrique des régions centrales de ces explosions. Cela dit, le degré
d’incertitude de cette méthode est assez élevé, et Milisavljevic et al. (2010)
ont remis en cause cette interprétation tout en proposant plusieurs alternatives
pouvant expliquer l’effet observé.
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1.3.2. Nécessité des études multi-D et des mécanismes
associés

Si les modèles 1D sont toujours utilisés aujourd’hui, car ils sont la seule manière
de balayer un très large spectre de progéniteurs, ils nécessitent néanmoins des
prescriptions réalistes des phénomènes multi-D qui ne peuvent naturellement être
obtenues que via une compréhension fine de ces processus, ce qui nécessite par
conséquent leur étude approfondie.

La diversité des progéniteurs mentionnée est d’ailleurs l’une des raisons de la
nécessité d’études paramétriques. Les différentes simulations réalistes (B.Müller,
Janka et Heger, 2012; Hanke et al., 2013; Takiwaki et al., 2016; Summa
et al., 2018) montrent une vaste variété de chemins vers l’explosion (ou non).
Pendant longtemps, la recherche du mécanisme était indépendante de la struc-
ture du progéniteur (qui ne devait jouer que sur la courbe de lumière), mais ces
résultats montrent que les mécanismes possibles sont fortement dépendants de
celle-ci. Les simulations 3D réalistes sont cependant trop coûteuses en temps de
calcul (plusieurs dizaines de millions d’heures pour certains modèles du groupe
de Garching par exemple) pour pouvoir répondre à bon nombre des inter-
rogations soulevées. D’autre part, leur analyse et interprétation sont complexes,
car de nombreux effets y sont présents et se mélangent, rendant ainsi leur carac-
térisation assez délicate. Une illustration de cette complexité peut par exemple
être la comparaison entre les résultats de simulations réalistes 3D avec rotation
entre différents groupes, comme présenté à la figure 1.13. Si pour Summa et al.
un moment cinétique de ≃1016 cm2 ⋅s−1 suffit à obtenir une explosion aidée par
la rotation, il n’en est rien pour Takiwaki et al. où le modèle avec un moment
cinétique de 2.5 × 1016 cm2 ⋅s−1 est presque indiscernable de celui sans rotation.
D’autre part, les résultats de Summa et al. montrent l’importance de la résolution
numérique : leurs modèles de plus basse résolution observent un développement
plus vigoureux de SASI, probablement parce que les échelles spatiales typiques des
instabilités de Rayleigh–Taylor et Kelvin–Helmholtz suspectées d’être
responsables de la saturation de SASI (Guilet et al., 2010) ne sont pas résolues.
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(a) Takiwaki, rotation forte. (b) Summa, rotation faible. (c) Summa, rotation forte.

(d) Modèles de Takiwaki. (e) Modèles de Summa.

Figure 1.13. – Comparaison entre des simulations 3D de Takiwaki et al. (2016) &
Summa et al. (2018).Haut : Instantanés en entropie de différentsmodèles, environ 150ms
après le rebond. Les modèles incluant une forte rotation sont dominés par un mode
spiral à grande échelle, SASI ou potentiellement “low T/|W|”. Le modèle de rotation
faible est quant à lui dominé par la convection, bien visible ici avec ses « champignons »
caractéristiques. Bas : Évolution temporelle du rayon du choc pour les différents modèles
des deux groupes.
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1.3.3. Observations futures : neutrinos et ondes
gravitationnelles

L’avènement de l’astronomie des neutrinos et des ondes gravitationnelles offre
de nouvelles perspectives pour les observations de supernovæ et la compréhension
des mécanismes à l’œuvre dans leur explosion. En effet, toutes les observations
décrites jusqu’à présent (à l’exception des rares neutrinos de SN1987A) convoient
de l’information provenant des phases tardives de l’explosion, car basées sur les
photons qui ne peuvent s’échapper initialement. En revanche, les neutrinos et les
ondes gravitationnelles, émis dans les zones les plus internes, peuvent traverser
les couches externes de l’étoile dès les premiers instants de l’explosion, et sont
susceptibles de nous apporter des informations précieuses sur la dynamique de
l’explosion.

Détection des neutrinos

La convection au sein de la PNS est susceptible de modifier le flux de neutri-
nos émis depuis la neutrinosphère, tandis que la dynamique de SASI module
fortement l’émission de neutrinos dans la région de refroidissement. La varia-
tion temporelle du signal en neutrinos permettrait donc de se renseigner sur la
dynamique à l’œuvre dans les régions internes. Les fréquences d’acquisition des
détecteurs IceCube (Antarctique) et Hyper-Kamiokande (Japon) sont suffisantes
pour résoudre temporellement les variations des flux dues à ces dynamiques dont
l’échelle de temps typique est de quelques millisecondes à quelques dizaines de
millisecondes. Lund et al. (2010) ont montré à l’aide de simulations numériques
2D que les modulations du flux dues à SASI seraient détectables pour une super-
nova située à 10 kpc (typiquement le centre de la galaxie). Ces résultats ont été
confirmés à 3D, mais les simulations correspondantes montrent que le signal reçu
dépend de l’orientation des oscillations par rapport à la ligne de visée du détecteur
(Lund et al., 2012; Tamborra et al., 2013; Tamborra, Raffelt et al., 2014,
cf. figure 1.14a). Ces simulations montrent par ailleurs que la convection induite
par les neutrinos dans la région de gain pourrait être détectable, mais uniquement
pour des supernovæ dans le voisinage local (1 à 2 kpc) car les asymétries qu’elle
génère sont à de plus petites échelles spatiales et moins régulières temporellement.
Enfin, l’instabilité LESA (Tamborra, Hanke, Janka et al., 2014) modifie né-
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(a) Modulation du flux de neutrinos
émis pour l’explosion d’un progéniteur
de 27M⊙ calculée par Tamborra et al.
(2013) pour les détecteurs IceCube (situé
en Antarctique) et Hyper-Kamiokande
(au Japon), en supposant une distance de
10 et 20 kpc. La zone encadrée en rouge
indique une phase d’activité de SASI.

(b)Haut : Signal en ondes gravitationnelles
de l’explosion d’un progéniteur de 15M⊙
(Kuroda,Kotake et al., 2016).Bas :Dia-
gramme temps-fréquence du signal. Les
signatures des modes 𝑔 (modes de gravité
de surface) de la PNS (A) et des modes de
SASI (B) sont visibles.

Figure 1.14. – Signatures des instabilités dans les simulations numériques potentiellement
observables à l’avenir avec les détecteurs de neutrinos et d’ondes gravitationnelles.
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cessairement le flux de neutrinos mais sa signature n’est pas clairement identifiée
(Janka et al., 2016; Walk et al., 2019).

Ondes gravitationnelles des supernovæ

L’émission d’ondes gravitationnelles est un mécanisme quadrupolaire, et leur
amplitude dépend donc directement des asymétries de l’explosion. Leur obser-
vation permettrait donc des observations directes de la dynamique multidimen-
sionnelle à l’œuvre. Si le principal facteur responsable de l’émission d’ondes gravi-
tationnelles est l’excitation des modes 𝑔 (modes de gravité de surface) de la PNS,
le rebond initial de la matière sur la PNS en formation en présence de rotation,
la convection prompte qui s’ensuit, la convection induite par les neutrinos ainsi
que les instabilités SASI et “lowT/|W|” (cf. chapitre 2 pour une description de
tous ces mécanismes) ont tous une signature propre en ondes gravitationnelles
(e.g.Ott, 2009; Kotake, 2013). Aussi, une telle détection permettrait de voir
les mécanismes à l’œuvre, ainsi que la variation temporelle de leur importance au
cours de l’explosion.
La principale difficulté est de prévoir la forme et l’amplitude théorique de ces

signaux caractéristiques afin de pouvoir les retrouver dans les mesures effectuées
par les détecteurs LIGO, Virgo et KAGRA. Des prédictions issues de simulations
numériques ont été effectuées dans des modèles réalistes à 2D (B. Müller et
al., 2013), ainsi que dans des modèles de plus en plus réalistes à 3D (Ott et al.,
2013; Kuroda, Kotake et al., 2016). L’identification robuste des processus
hydrodynamiques en présence s’annonce néanmoins incertaine, en particulier
parce que la dynamique hautement stochastique à 3D— notamment en l’absence
de rotation — implique une importante dépendance du signal en fonction de la
direction d’observation. Il faut également prendre en compte la dépendance des
effets de ces instabilités par rapport à la structure du progéniteur, aux différentes
équations d’états utilisées, etc. Néanmoins, il y a fort à parier que l’observation en
ondes gravitationnelles d’une prochaine supernova galactique— les distances de
détection estimées pour ces événements sont typiquement de quelques kiloparsecs
à quelques dizaines de kiloparsecs — sera un phénomène sensationnel dont il
y aura quantité d’enseignements à tirer — en particulier combinée à l’observation
de neutrinos.

☙❧
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Au premier chapitre, il a étémis en lumière l’importance du caractère
multidimensionnel de la dynamique des fluides pour obtenir une
explosion réussie de supernova à effondrement de cœur. Une grande
variété de phénomènes peuvent venir briser la symétrie sphérique

initialement supposée et développer desmouvements transverses à diverses échelles.
Dans ce chapitre, nous étudierons plus en détails trois mécanismes d’instabilités
qui sont susceptibles de se développer dans la région post-choc située entre le choc
et la surface de la proto-étoile à neutrons (PNS). Le premier d’entre eux est la
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convection induite par les neutrinos (section 2.1) : sous l’effet du chauffage par
absorption de l’énergie des neutrinos, un profil d’entropie instable se développe
dans ce que l’on appelle la région de gain et des mouvements convectifs peuvent
alors se développer sous certaines conditions. Le second est l’instabilité dite du
choc d’accrétion stationnaire (SASI, pour Standing Accretion Shock Instability ;
section 2.2) et qui correspond au développement d’un cycle advectif-acoustique
instable entre le choc et les régions internes de forts gradients, cycle qui entraîne des
déformations aux plus grandes échelles du choc. Enfin, l’instabilité de corotation,
aussi parfois appelée “lowT/|W|” (section 2.3) nécessite qu’une région du fluide
tourne en phase avec le motif développé par l’instabilité. Elle se traduit aussi par
une déformation à grande échelle du choc.

2.1. Convection induite par les neutrinos
La convection induite par les neutrinos est la première à avoir été découverte et

étudiée dans le contexte des supernovæ à effondrement de cœur, l’idée originale
étant due à Bethe (1990). Cette section décrit son mécanisme physique général
et ses particularités dans le contexte des supernovæ.

2.1.1. Critère de Ledoux, fréquence de Brunt-Väisälä
L’instabilité convective correspond à l’instabilité des mouvements dont la force

de rappel est la poussée d’Archimède. La fréquence ωBV de ces mouvements est
décrite par la fréquence de Brunt-Väisälä, elle dépend de la densité du fluide ρ,
de son entropie S, sa fraction leptonique 1 Y𝑙 et l’accélération locale, décrite ici par
l’accélération gravitationnelle en négligeant l’accélération centrifuge :ω2BV = −1ρ [(∂ρ∂S)Y𝑙,ΡdSd𝑟 + ( ∂ρ∂Y𝑙 )S,ΡdY𝑙d𝑟 ]dϕd𝑟 . (2.1)

Le critère d’instabilité convective d’un équilibre hydrostatique s’écrit (Ledoux,
1947) : ω2BV < 0. (2.2)

1. Définie comme le nombre d’électrons et de neutrinos électroniques moins celui de leurs
antiparticules, le tout exprimé par nucléon.
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Comme dϕ/d𝑟 = GΜ/𝑟2 > 0, le signe global ne dépend que des termes à l’intérieur
des crochets. La convection tire son énergie de la différence d’énergie potentielle
gravitationnelle entre la configuration initiale et celle stable d’énergie potentielle
minimale, où la position des particules auraient été ré-ordonnées par entropie et
fraction électronique décroissantes en fonction de l’altitude. Notons que l’instabi-
lité convective se développe dans trois circonstances différentes pendant l’effon-
drement du cœur de l’étoile : à l’intérieur de la proto-étoile à neutrons, pendant le
ralentissement du choc et lorsqu’il est quasi stationnaire.

Convection dans la proto-étoile à neutrons

Epstein (1979) est le premier à avoir proposé l’existence d’une zone convec-
tive à l’intérieur de la proto-étoile à neutrons, liée à un gradient négatif de frac-
tion leptonique (tandis que le gradient d’entropie est proche de zéro). Le terme(∂ρ/∂Y𝑙)S,Ρ < 0 traduit le fait que les zones du fluide riches en neutrons (Y𝑙 petit)
sont plus denses. L’instabilité se développe si dY𝑙/d𝑟 < 0, qui est obtenu grâce à la
diffusion des neutrinos hors de la PNS, ce qui abaisse la fraction leptonique des
régions externes. Ce mode de convection est bien observé dans les simulations
numériques,mais Buras et al. (2006) ainsi queDessart et al. (2006) ontmontré
qu’il ne s’étendait pas jusqu’à la neutrinosphère et que par conséquent l’effet sur les
neutrinos νe et ν̄e émis au niveau de celle-ci était marginal. Par conséquent, il n’en
sera pas tenu compte dans toute la suite. Par contre ces mouvements convectifs
de la proto-étoile à neutrons peuvent jouer un rôle déterminant pour amplifier le
champ magnétique (Thompson et R. C. Duncan, 1993) et produire un flux
acoustique significatif (Gossan et al., 2020).

Convection prompte

Après la génération du choc lors de l’effondrement (moment dit du rebond
initial, en anglais “bounce” ), celui-ci se propage en allant à l’encontre du reste du
cœur en chute libre et ralentit du fait des pertes d’énergie par dissociation nu-
cléaire et production de neutrinos. L’intensité du choc, et donc le saut d’entropie
correspondant, diminue au fur et à mesure que celui-ci ralentit. Ainsi, un gra-
dient d’entropie négatif se forme entre la proto-étoile à neutrons et le choc. Or,
le terme (∂ρ/∂S)Y,Ρ est également négatif puisque pour un gaz parfait celui-ci vaut− (γ − 1)ρ/γ. Par conséquent, ce gradient est instable (le gradient de fraction lepto-
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nique étant approximativement nul, la composition du milieu étant relativement
homogène à ce stade) et une instabilité convective se développe, appelée « convec-
tion prompte ». Cependant, Bruenn et Mezzacappa (1994) ont montré que
ce mécanisme intervient tellement tôt que son impact sur la suite des événements
est mineur : le taux d’accrétion auquel fait face le choc est trop élevé pour que
cette instabilité ait un impact sur sa dynamique tandis que le flux de neutrinos
émis depuis la neutrinosphère est encore trop faible pour que l’augmentation du
temps de résidence permette une modification significative du taux de chauffage.
Finalement, ce phénomène s’épuise dès que le choc se stabilise (∼100ms après
le rebond initial), et le principal effet obtenu est donc une homogénéisation du
profil d’entropie sous le choc.

Convection induite par les neutrinos

Une fois que le choc s’est stabilisé, l’absorption d’une partie des neutrinos
s’échappant par diffusion de la neutrinosphère, par les particules de fluide advectées
du choc vers la PNS, entretient un gradient négatif d’entropie. En effet, l’entropie
augmente après chaque absorption, et c’est donc au bas de la région de gain que
l’entropie est la plus forte. Une instabilité de convection peut alors se développer,
d’abord proposée par Bethe (1990) puis largement étudiée depuis car considérée
comme l’une des contributions les plus déterminantes pour obtenir une explosion,
qui plus est potentiellement asymétrique (Herant et al., 1992, 1994; Burrows
et al., 1995; Janka et E. Müller, 1996). Cependant, ce mécanisme n’est en
revanche pas aussi simple que la convection classique d’un équilibre hydrostatique,
en raison de l’advection.

2.1.2. Advection et paramètre χ
Si la poussée d’Archimède entraîne une bulle d’entropie élevée dans une remon-

tée vers le choc, celle-ci doit cependant composer avec l’advection qui continue
à l’emmener vers la PNS, et par conséquent le critère habituel de stabilité ne suffit
plus. Ainsi il faut prendre en compte l’effet stabilisant du flot d’advection, et c’est
seulement si la force de poussée est suffisamment importante par rapport à la
vitesse de l’écoulement que la convection pourra se développer (autrement dit, le
gain d’énergie potentielle que pourrait réaliser la convection doit être comparable
à l’énergie cinétique du flot). L’importance relative de ces termes a été quantifiée
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par Foglizzo et al. (2006) sous la forme du rapport du temps d’advection à travers
la région de gain 𝑡adv-g au temps dit « de flottaison » donné par la fréquence de
Brunt-Väisälä sous la forme du paramètre suivant :χ = ∫𝑟sh𝑟g ωBVd𝑟𝑣𝑟 , (2.3)

où 𝑣𝑟 représente la vitesse radiale tandis que 𝑟g et 𝑟sh sont respectivement les rayons
de gain et du choc. L’analyse perturbative linéaire indique que ce paramètre doit
être ≳ 3 pour que la convection puisse se développer (cf. figure 2.1). L’ordre des
modes instables susceptibles de se développer se déduit approximativement du
nombre de cellules convectives circulaires susceptibles d’exister dans la région entre
le rayon de gain et celui du choc 2 :𝓁 ∼ π2 𝑟sh + 𝑟g𝑟sh − 𝑟g , (2.4)

à un facteur 1.5 près si l’on prenait en compte l’aplatissement des cellules tel que
calculé par Chandrasekhar (1961) pour la convection de Bénard. Pour un
rayon du choc typiquement de 150 km dans la phase stationnaire et un rayon de
gain de l’ordre de 80 km, les calculs perturbatifs de Foglizzo et al. (2006) en
géométrie sphérique aboutissent à 𝓁 ∼ 4–6. Par conséquent, la convection induite
par les neutrinos produit des asymétries à plus petite échelle que celle 𝓁 ∼ 1–2 de
SASI dans la phase linéaire (cf. ci-après). Dans la phase non linéaire, l’augmentation
de la taille de la région de gain est plus favorable aux grandes échelles.

2.2. Instabilité du choc d’accrétion stationnaire
(SASI)

L’instabilité du choc d’accrétion stationnaire (abrégée SASI pour “Standing Ac-
cretion Shock Instability) a été découverte initialement par Blondin et al. (2003)
dans le cadre de simulations numériques 2D axisymétriques d’un modèle adia-
batique. Ils ont observé, en l’absence de chauffage par les neutrinos donc, une

2. Lorsque qu’il est question de l’ordre de modes dans cet ouvrage, les grandeurs 𝓁 et𝓂
correspondent aux indices de leur décomposition en harmoniques sphériques Y𝓁,𝓂.
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Figure 2.1. – Instantanés en entropie de deux simulations numériques 2D de Foglizzo
et al. (2006).Gauche : χ = 5, la convection se développe dans la région de gain avec une
échelle angulaire d’ordre 𝓁 = 4–5.Droite : χ = 2.5, la convection est absente et c’est un
mode instable à grande échelle 𝓁 = 1 qui domine la dynamique. Celui-ci est dû à SASI
(cf. section 2.2).
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déformation à grande échelle du choc (𝓁 = 1,𝓂 = 0, mode d’oscillation ou “slo-
shing” en anglais — cf. figure 2.2 pour un exemple d’un tel mode) sur une échelle
de temps de 30 à 50ms typiquement. Cette instabilité diffère fondamentalement
de la convection par plusieurs aspects : elle existe même sans chauffage par les
neutrinos, elle déstabilise les grandes échelles 𝓁 = 1–2, et elle est oscillatoire.

Figure 2.2. – Instantanés en entropie d’une simulation numérique axisymétrique de
Blondin et Mezzacappa (2006). Le contour noir extérieur délimite le choc, qui oscille
le long de l’axe de symétrie sous l’effet dumode 𝓁 = 1,𝓂 = 0 de SASI. Cette oscillation est
également visible en entropie (rangée du haut) et en pression (rangée du bas), l’échelle de
couleur représentant la déviation de ces quantités par rapport à leurs valeurs à l’équilibre.
L’axe horizontal représente le temps : l’amplitude de l’oscillation croît petit à petit.

Depuis cette première découverte, l’existence de SASI a été confirmée dans des
simulations numériques plus réalistes (Blondin etMezzacappa, 2006;Marek
et Janka, 2009). Les simulations 3D de Blondin et Mezzacappa (2007) ont
révélé des modes non-axisymétriques spiraux (𝓂 = 1, 2), puis également dans des
modèles plus complexes (Fernández, 2010; Melson et al., 2015, cf. figure 2.3
pour un exemple 3D). L’asymétrie 𝓁 = 1 qu’elle produit permet d’expliquer le kick
des pulsars (Scheck et al., 2004, 2006; Wongwathanarat et al., 2010, 2013).

2.2.1. Mécanisme à l’origine de l’instabilité
L’instabilité SASI a d’abord été interprétée par Blondin et al. (2003) comme la

conséquence d’un cycle advectif-acoustique analogue à celui qui se développe der-
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Figure 2.3. – Instantané d’une simulation 3D de Blondin et al. (2017) présentant un
mode 𝓁 = 1,𝓂 = 1 de SASI. La première vue est selon l’axe de rotation, la dernière selon
le plan équatorial et celle au milieu un intermédiaire entre les deux. Le code couleur repré-
sente la déviation du moment cinétique spécifique (grandeur qui représente la quantité
de rotation) par rapport à l’état initial axisymétrique : ce mode spiral de SASI redistribue
le moment cinétique dans la région du choc.

rière le choc d’accrétion d’un trou noir enmouvement supersonique (Foglizzo et
Tagger, 2000; Foglizzo, 2001, 2002). Les premières simulations de Blondin
et al. (2003) étaient adiabatiques et la formulation de la condition limite au bord
interne était une source de rétroaction acoustique artificielle, à haute fréquence,
liée à l’advection de vorticité. L’introduction d’une fonction de refroidissement
pour modéliser l’émission de neutrinos et permettre l’accrétion stationnaire sur la
proto-étoile à neutrons a fait disparaitre cet artefact (Blondin et Mezzacappa,
2006). Leurs nouvelles simulations les ont conduits à proposer un mécanisme
d’instabilité purement acoustique. Ces deux types de cycles sont présentés sché-
matiquement à la figure 2.4.

Le cycle purement acoustique proposé repose sur l’hypothèse d’une amplifica-
tion de l’onde sonore lors de sa réflexion au choc. Elle est ensuite réfléchie dans les
régions internes sous l’effet conjugué du gradient de densité et de la convergence
géométrique. Aucun mécanisme permettant cette sur-réflexion n’a été mis en évi-
dence, et c’est l’inverse (amortissement) qui est observé dans les modèles simplifiés
(Foglizzo, 2009). Le cycle advectif-acoustique repose sur deux couplages, l’un
ayant lieu au choc et l’autre dans les régions de forts gradients à proximité de la PNS.
Le premier fait intervenir une onde sonore qui se propage vers le choc et déforme
ce dernier lors de son interaction avec celui-ci, produisant alors des perturbations
de vorticité et d’entropie. Ces deux quantités hydrodynamiques sont transportées
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(a) Cycle advectif-acoustique : une onde
sonore (flèche ondulée) se propage vers
le choc et s’y couple avec une onde
d’entropie-vorticité (flèches circulaires).
Celle-ci est ensuite advectée vers les régions
internes, où elle génère une onde sonore
qui se propage de nouveau vers le choc.

(b) Cycle purement acoustique : une onde
sonore se propage vers le choc et s’y réflé-
chit. Celle-ci se propage ensuite vers les ré-
gions internes où elle se trouve réfléchie
sous l’effet conjugué du gradient de den-
sité et de la convergence géométrique.

Figure 2.4. – Schémas illustratifs des cycles advectif-acoustique et purement acoustique.

(i.e. « advectées ») par l’écoulement jusqu’à la zone de forte décélération située
aux abords de la PNS. C’est dans cette zone que le second couplage s’effectue :
l’advection d’une onde d’entropie ou de vorticité produit une perturbation de
pression du fluide, ou onde sonore, qui va se propager vers le choc bouclant ainsi le
cycle. Celui-ci est dit instable si l’onde sonore résultante est d’amplitude supérieure
à celle de la perturbation initiale.

Ce mécanisme a été confirmé par des méthodes perturbatives (Foglizzo et al.,
2007; Guilet et Foglizzo, 2012) et des simulations numériques (Scheck et al.,
2008).

Couplage au choc

Uneonde sonore correspond à une perturbation de pression dufluide à entropie
constante, et plus précisément à une alternance de surpressions et de dépressions,
espacées temporellement d’une demi-période de l’onde (la période étant l’inverse de
la fréquence). Lorsqu’une surpression arrive au niveau du choc, elle pousse celui-ci
vers l’extérieur. La dépression successive va à l’inverse l’attirer vers l’intérieur. Ainsi,
le choc va osciller autour de sa position d’équilibre, avec une fréquence identique
à celle de l’onde. Or le gain d’entropie d’un fluide lorsqu’il traverse un choc dépend
de la vitesse relative entre les deux : plus la vitesse de l’écoulement est importante
dans le référentiel du choc, plus ce gain est élevé.
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Ici, deux effets indépendants modifient cette vitesse relative. D’une part, il y a la
vitesse propre du choc— celle de ses oscillations — qui modifie d’autant la vitesse
relative de l’écoulement. Cette modification varie en amplitude à la fréquence des
oscillations et implique une différence de vitesse positive quand le choc s’étend
vers l’extérieur (sous l’effet d’une surpression) ; il en est donc de même pour la
différence d’entropie du fluide à la traversée du choc. L’effet inverse se produit pour
la phase de rétraction due à la dépression qui suit. L’amplitude de cet effet peut être
estimée en considérant la vitesse maximale d’une petite oscillation d’amplitude
maximale Δζ du choc à la fréquence 𝑓, |𝑣sh| = 2π𝑓Δζ, sachant que SASI a une
fréquence typique 𝑓 ∼ 1/τadv de 20 à 40Hz dans le contexte des supernovæ soit
un pré-facteur de l’ordre de 125–250 s−1. D’autre part, lorsque le choc s’éloigne
de sa position d’équilibre, la vitesse du fluide qu’il rencontre varie car celui-ci est
approximativement en chute libre et donc𝑣fluide ∼ 𝑣ff ∼ √2GMPNS𝑟 , (2.5)

ce qui implique pour un petit déplacementΔζ du choc :Δ𝑣 = 𝑣fluide(𝑟sh + Δζ) − 𝑣fluide(𝑟sh) ∼ −𝑣ff(𝑟sh) Δζ2𝑟sh . (2.6)

Par conséquent, la vitesse relative diminue pour un déplacement vers l’extérieur,
idem pour le saut d’entropie ; et inversement pour un déplacement vers l’intérieur.
AvecMPNS ≃ 1.3M⊙ et 𝑟sh ≃ 150 km, l’ordre de grandeur du pré-facteur s’estime
à 160 s−1, du même ordre de grandeur que le premier effet.4π𝑟sh𝑣ff(𝑟sh)τadv ∼ 4π𝑣2𝑣1 𝑟sh𝑟sh − 𝑟PNS

. (2.7)

Ces deux effets sont déphasés d’un quart de période d’oscillation (quadrature de
phase). Ainsi, en écrivant le déplacement du chocΔζ sous une forme oscillatoireΔζ = Δζ0 cos(2π𝑓𝑡) il s’ensuit que 𝑣sh = 2π𝑓Δζ sin(2π𝑓𝑡) et la modification
totale de vitesse relative s’écrira :Δ𝑣rel = 2π𝑓Δζ0 sin(2π𝑓𝑡) − 𝑣ff(𝑟sh)2𝑟sh Δζ0 cos(2π𝑓𝑡), (2.8)= √4π2𝑓2 + GMPNS2𝑟3sh Δζ0 cos(2π𝑓𝑡 + arctan(𝑣ff(𝑟sh)4π𝑓𝑟sh )). (2.9)
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Ainsi, une perturbation de pression heurtant un choc résulte bien en un cou-
plage via celui-ci avec une onde d’entropie de même fréquence (mais légèrement
déphasée).

Qu’en est-il pour la vorticité? La vision présentée ici correspond à une perturba-
tion purement radiale et ne suffit pas à expliquer une onde de vorticité. Pour cela, il
faut considérer une perturbation sinusoïdale de la surface du choc : la vitesse inci-
dente se projette sur une composante normale et une composante tangentielle à la
surface. La composante tangentielle est conservée à la traversée du choc, alors que
la composante normale subit une décélération. Pour des perturbations linéaires la
projection de la vitesse sur sa composante normale est constante à l’ordre 1, et seule
la composante transverse varie. Au gré des oscillations de l’inclinaison de la surface
de choc, le profil de vitesse du fluide sous le choc subit une variation radiale de la
composante de vitesse horizontale, qui correspond bien à de la vorticité.

Couplage dans la région de décélération

Les perturbations d’entropie ou de vorticité sont à l’équilibre de pression. Dans
un écoulement uniforme, elles seraient simplement advectées sans se coupler aux
ondes sonores. Mais en présence de gradients dans l’écoulement, ces perturbations
vont créer une rétroaction acoustique. Dans le cas présent, le gradient de vitesse lié
à la décélération du fluide à l’approche de la PNS implique une compression du
fluide. Or si l’on considère le fluide comme un gaz parfait adiabatique, sa densité et
sa pression sont reliées par une équation dite du polytrope, P = κργ, où κ est une
variable qui dépend de γ et de l’entropie du fluide, tandis que γ est appelé indice
adiabatique du fluide et ne dépend que de la nature de celui-ci (dégénéré ou non,
relativiste ou non, etc.). Par conséquent, deux éléments de fluide à des entropies
différentes auront deux valeurs de κ différentes et ils vont ajuster différemment leur
pression en réponse à cette compression modifiant leur densité. La perturbation
locale de pression résultante est alors évacuée sous la forme d’une onde sonore.
De manière similaire en considérant un cas non-adiabatique simplifié incluant par
exemple le refroidissement par émission de neutrinos mais dans une géométrie
plan-parallèle, ce refroidissement serait dépendant de l’entropie de l’élément de
fluide. Densité comme pression varieraient différemment, produisant à nouveau
un déséquilibre local de pression à l’origine de l’émission d’ondes acoustiques.
Quant à la perturbation de vorticité, celle-ci implique un déplacement vertical qui
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va mettre en contact des régions de pressions différentes, résultant à nouveau en
l’émission d’ondes sonores.

2.2.2. Quelques caractéristiques et conséquences de SASI
Le rôle de SASIpour obtenir une explosion a été jugé essentiel dans denombreux

cas (e.g.Marek et Janka, 2009; B. Müller, Janka et Heger, 2012; Summa
et al., 2018), bien qu’un développement de cette instabilité jusqu’à des grandes
amplitudes ne soit pas une garantie d’explosion (Hanke et al., 2013).

Comme mentionné auparavant, SASI produit des asymétries à grandes échelles
et permet d’expliquer le kick des pulsars. Scheck et al. (2004, 2006) ont mis en
évidence le rôle de l’interaction gravitationnelle entre le pulsar et la distribution
asymétrique de matière façonnée par SASI : la quantité de mouvement du pulsar
n’est pas simplement acquise par les forces de pression exercées par la matière accré-
tée. L’accélération gravitationnelle se poursuit sur une durée de plusieurs secondes,
qui dépasse la phase d’accrétion. Cette idée a été validée dans des simulations
numériques 3D par Wongwathanarat et al. (2010, 2013).
La plupart des caractéristiques du mécanisme de SASI ont pu être identifiées

et expliquées dans des modèles simplifiés permettant son analyse perturbative
linéaire. Foglizzo et al. (2007) ont montré que le mode purement radial 𝓁 = 0
de SASI est stable dans un modèle sans chauffage, ce qui s’explique par le fait
qu’une perturbation radiale ne génère pas de vorticité, diminuant ainsi l’efficacité
du cycle par rapport aux cas comprenant une structure transverse. Les modes les
plus instables sont ceux aux grandes échelles 𝓁 = 1, 2 et basses fréquences.

Foglizzo (2009) a utilisé un modèle simplifié adiabatique en géométrie plan-
parallèle pour expliquer pourquoi l’instabilité SASI favorise les basses fréquences.
Ce modèle met en évidence une fréquence de coupure liée au temps de passage
dans la région de décélération proche de l’étoile à neutrons. Des perturbations de
haute fréquence sont bien couplées aux perturbations acoustiques, mais de façon
incohérente et destructive à l’intérieur de la région de couplage.

Un effet important sur SASI est celui de la rotation. En l’absence de rotation, les
modes 𝓁 = 1,𝓂 = 0 (oscillations axisymétriques) et 𝓁 = 1,𝓂 = ±1 (spirales) ont
les mêmes taux de croissance (Foglizzo et al., 2007) ; Blondin et Shaw (2007)
ayant d’ailleurs montré qu’un mode𝓂 = 0 peut s’écrire comme la superposition
de deux modes spiraux ayant des sens de propagation opposés (𝓂 = 1 et𝓂 =−1). En revanche, Yamasaki et Foglizzo (2008) ont montré que la rotation
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favorise fortement le mode spiral ayant le même sens de propagation que le fluide
comme observé par Blondin et Mezzacappa (2007) ainsi que Iwakami et
al. (2009). Des modes spiraux d’ordres plus élevés (𝓂 ≥ 2) dominent même
pour les plus fortes rotations, ce qui a notamment été observé par Blondin et al.
(2017) (cf. figure 2.5). Les taux de croissance et fréquences des modes propres
obtenus perturbativement ont été confirmés par Blondin et al. (2017) ainsi que
Kazeroni et al. (2016, 2017). Les mouvements non-axisymétriques de SASI
sont responsables d’une redistribution du moment cinétique sous l’onde de choc,
avec un excès de moment cinétique prograde dans les parties externes proches de
l’onde de choc et l’excès inverse à proximité de la surface de l’étoile à neutrons.
Cette redistribution peut influencer le moment cinétique de l’étoile à neutrons si
l’explosion éjecte le moment cinétique associé à l’onde spirale de déformation du
choc (Blondin et Mezzacappa, 2007; Kazeroni et al., 2017)  (cf. figure 2.6a).
Kazeroni et al. (2017) ont observé une modification du comportement de

SASI aux plus fortes rotations, lorsqu’apparaît un rayon de corotation entre la
PNS et le choc (cf. figure 2.6b et section 2.3 pour une discussion de cet effet).

Figure 2.5. –Modes𝓂 = 1, 2, 3 et 4 de SASI qui se développent dans un modèle 2D
simplifié de Blondin et al. (2017) pour des rotations de plus en plus fortes (le moment
cinétique spécifique est respectivement de 0.23, 1.1, 1.9 et 2.3 × 1016 cm2 ⋅s−1). L’échelle
de couleur indique la déviation du moment cinétique par rapport à la valeur initiale.

D’autre part, il est intéressant de noter que les propriétés de SASI ont été retrou-
vées expérimentalement dans un dispositif analogique en eau peu profonde 3, la
« fontaine aux supernovæ » (Foglizzo et al., 2012, 2015), avec et sans rotation,
dans un cadre entièrement adiabatique et isentropique.

3. “shallow water”, un régime de l’hydrodynamique où le comportement des fluides est régi
par une version simplifiée des équations de l’hydrodynamique, les équations de Saint-Venant.
L’idée générale est de considérer que la profondeur dumilieu est petite devant les longueurs d’onde
des phénomènes considérés.
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(b) L’impact de la rotation sur SASI et ré-
ciproquement dépendent de R. Plus ce
dernier est grand, plus les effets sont forts
(SASI impacte grandement le moment ci-
nétique de l’étoile à neutrons finale, et
SASI est modifiée par la rotation — jus-
qu’à l’apparition d’une corotation — pour
des valeurs raisonnables de celle-ci).

Figure 2.6. – Figures issues de Kazeroni et al. (2017) montrant l’importance de la
rotation pour certains effets de SASI. Globalement, on peut retenir que plus le rapport
initial R entre le rayon du choc et le rayon de la PNS est grand, plus l’effet de SASI est
important, et plus SASI est modifié par la rotation.
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2.3. Corotation & instabilité “low T/|W|”
2.3.1. Description phénoménologique
La dynamique de l’effondrement peut être affectée par la présence de rotation

dans le cœur de l’étoile. Les effets purement centrifuges peuvent être décrits par
des simulations 2D axisymétriques, mais c’est à 3D que se manifestent les effets
rotationnels les plus intéressants. Les simulations numériques 3D de Ott et al.
(2005) ont révélé que la rotation peut induire l’apparition de structures spirales
à un ou deux bras susceptibles de redistribuer le moment cinétique et de produire
des ondes gravitationnelles. Cette dynamique semble similaire à celle observée dans
les simulations numériques d’étoiles à neutrons isolées en rotation différentielle
(Shibata et al., 2002, 2003). Le mécanisme physique de ce phénomène n’est pas
encore bien compris dans les étoiles à neutrons isolées, et encore moins pendant la
phase d’accrétion d’une proto-étoile à neutrons.

L’intensité de la rotation est traditionnellement mesurée par le rapportT/|W|
qui compare l’énergie cinétique de rotation T et l’énergie potentielle gravitation-
nelleW. On sait depuis Ostriker et Tassoul (1969) qu’une structure spirale
à deux bras apparaît dans une étoile à neutrons isolée en rotation uniforme lorsque
son énergie cinétique dépasse le seuilT/|W| > 27%, quelle que soit son équation
d’état. Cette instabilité concerne les étoiles à neutrons en rotation très rapide : la
limite centrifuge d’une étoile à neutrons (froide) est de l’ordre de 1 kHz, qui est
la fréquence képlerienne à sa surface (∼10 km) et correspondrait àT/|W| ∼ 0.5.
La majorité des étoiles à neutrons observées ont des fréquences de rotation de 1
à 100Hz (Popov et Turolla, 2012), donc 10 à 1000 fois plus lentes que la limite
centrifuge, soitT/|W| < 1%.
La découverte de Shibata et al. (2002, 2003) pour le mode 𝓂 = 2 (puis

Saijo et al., 2003 pour le mode𝓂 = 1) a montré qu’en rotation différentielle,
une instabilité spirale peut apparaitre pour des valeurs de T/|W| de quelques
pourcents seulement, sans qu’un seuil ferme soit établi. Faute d’explication claire
de son mécanisme, ce type d’instabilité est simplement désigné par le terme « in-
stabilité à faibleT/|W| » (“lowT/|W| instability” ). Une des caractéristiques de
cette instabilité est que la fréquence de rotation du motif spiral coïncide avec la
fréquence de rotationΩ d’une région de l’étoile : le rayon 𝑟corot de cette région est
appelé le rayon de corotation. En désignant par ω𝑟 la partie réelle de la fréquence
propre du mode instable exp(−𝑖ω𝑡 + 𝑖𝓂θ) dont la structure azimutale est décrite
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par le nombre d’onde𝓂, sa fréquence de phase est ω𝑟/𝓂. Le rayon de corotation
est défini par ω𝑟𝓂 = Ω(𝑟corot). (2.10)

D’après la conjecture de Watts et al. (2005), l’instabilité “lowT/|W|” provient
de la déstabilisation d’unmode propre de vibration de l’étoile lorsque sa fréquence
permet l’existence d’une corotation. Cette proposition a été confirmée par l’étude
numérique de Passamonti et Andersson (2015) qui a identifié que l’instabilité𝓂 = 2 apparait dans leurmodèle dès que lemode acoustique fondamental (appelé
mode f ) possède un rayon de corotation. Cette étude a aussi exclu la contribution
du mode inertiel de rotation (appelé mode r).

2.3.2. La difficile identification du mécanisme des
instabilités de corotation

Le critère de corotation suggère une parenté avec l’instabilité des disques en
rotation différentielle découverte par Papaloizou et Pringle (1984). Son méca-
nisme a été formalisé par Goldreich etNarayan (1985) par une approximation
WKB de l’amplification des ondes acoustiques lors de leur interaction avec le rayon
de corotation. Les ondes acoustiques dans un milieu uniforme sont caractérisées
par une équation de dispersion ω2 = 𝑘2𝑐2 où le nombre d’onde 𝑘 peut être ap-
proximé localement en coordonnées cylindriques par 𝑘2 = 𝑘2𝑟 +𝓂2/𝑟2. Comme
la fréquence des ondes acoustiques est décalée par l’effet Doppler leur équation de
dispersion approximative dans un fluide en rotation s’écrit(ω − 𝓂Ω)2 = (𝑘2𝑟 + 𝓂2𝑟2 )𝑐2. (2.11)

Le caractère propagatif ou évanescent des ondes dans la direction radiale est décrit
par le signe de 𝑘2𝑟  : 𝑘2𝑟 = (ω −𝓂Ω)2𝑐2 − 𝓂2𝑟2 . (2.12)

Le rayon de corotation (ω = 𝓂Ω) est donc dans une zone d’évanescence 𝑘2𝑟 < 0
où le nombre d’onde radial 𝑘𝑟 des ondes acoustiques est imaginaire. De part et
d’autre du rayon de corotation, les point tournants 𝑟±turn définis par 𝑘𝑟(𝑟±turn) = 0
constituent les limites de propagation acoustique radiale. L’amplitude de l’onde

74



2.3. Corotation & instabilité “lowT/|W|”
transmise par « effet tunnel » de l’autre côté de la région de corotation est d’autant
plus forte que la bande évanescente à traverser est étroite. Comme la rotation du
fluide décroit vers l’extérieur, les ondes progrades extérieures à la corotation se
déplacent azimutalement plus vite que l’écoulement et augmentent son moment
cinétique. Inversement, les ondes progrades intérieures à la corotation diminuent
le moment cinétique de l’écoulement. Pour cette raison la transmission d’une
onde à travers la corotation permet d’augmenter l’amplitude de l’onde réfléchie
(figure 2.7).

accéléré

ralenti

Figure 2.7. – Principe schématique du mécanisme de l’instabilité de corotation.

Ce formalisme capture bien le phénomène de sur-réflexion pour des ondes
de fréquence suffisamment haute pour satisfaire le critère WKB. Pour traduire
cette sur-réflexion en instabilité, ce mécanisme suppose une condition extérieure
suffisamment réflexive pour créer une cavité où le mode acoustique s’amplifie.

Notons que cette description permet de comprendre le mécanisme d’instabilité
et la nécessité d’un rayon de corotation mais ne justifie pas son caractère suffisant,
car il semblerait nécessaire de pouvoir définir deux points tournants pour décrire
ce phénomène.
La difficulté d’interprétation de l’instabilité “lowT/|W|” vient du fait qu’elle

concerne le mode acoustique de plus basse fréquence (le mode fondamental), pour
lequel cette approximation n’est pas justifiée.
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L’étude du mécanisme d’instabilité des proto-étoiles à neutrons peut s’inspi-
rer des analyses de configurations analogues de fluides en rotation différentielle :
une colonne d’eau salée dont la densité est stratifiée verticalement par la gravité
peut devenir instable lorsque les ondes internes de gravité sont en corotation avec
le fluide (Le Dizès et Billant, 2009; Billant et Le Dizès, 2009; Park et
Billant, 2013). Un liquide homogène à surface libre, en rotation différentielle,
peut aussi être déstabilisé lorsque les ondes à sa surface se réfléchissent sur un rayon
de corotation (Mougel et al., 2017). Tout comme les études de l’instabilité de
Papaloizou–Pringle dans les disques d’accrétion, ces études de fluides ter-
restres distinguent le régime où les deux régions de part et d’autre de la corotation
forment des cavités acoustiques et le régime où l’une des régions permet l’échappe-
ment des ondes transmises. Un exemple du premier régime est l’écoulement de
Taylor-Couette stratifié de Park et Billant (2013). Notons que la littéra-
ture de mécanique des fluides désigne le deuxième régime sous le terme générique
d’« instabilité radiative ». Le rayon de corotation est désigné comme « couche
critique ».
Une approche susceptible de s’affranchir de la contrainte WKB semble devoir

reposer entièrement sur le concept de pseudo-énergie ou de pseudo-quantité de
mouvement de l’onde, dont le signe est opposé de part et d’autre de la corotation
(Acheson, 1976; Cairns, 1979; Scinocca et Shepherd, 1992; Takehiro et
Hayashi, 1992; Ran et Gao, 2007; Harnik et Heifetz, 2007). L’interpréta-
tion des échanges d’énergie entre les ondes des régions de part et d’autre du rayon
de corotation est compliquée par l’échange d’énergie entre les ondes et l’écoule-
ment sous-jacent, qui se traduit analytiquement par une singularité de corotation
lorsque le gradient de vorticité n’est pas nul. Cette approche a été utilisée par Saijo
et Yoshida (2006) ainsi que Yoshida et Saijo (2017) pour tenter d’élucider le
mécanisme de l’instabilité “low T/|W|”, malheureusement sans être tout à fait
concluante.

2.3.3. Des étoiles à neutrons isolées aux proto-étoiles
à neutrons accrétantes

S’il était possible de transposer la dynamique des étoiles à neutrons isolées
aux proto-étoiles à neutrons accrétantes, on pourrait envisager comme Saijo
(2018) d’utiliser les caractéristiques de l’instabilité “low T/|W|” observable en
ondes gravitationnelles pour contraindre la compressibilité de l’équation d’état de
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la matière nucléaire. Cet objectif ambitieux n’est pas exclu mais l’identification
de l’instabilité “lowT/|W|” dans les simulations d’effondrement gravitationnel
nécessite de prendre en compte son interaction avec le choc et le mode spiral de
SASI. Cette distinction est discutée par Kuroda et al. (2014) dans leur simulation
3D de l’effondrement d’un progéniteur de 15M⊙ en rotation où un mode spiral𝓂 = 1 domine l’évolution dynamique.

Plus récemment, l’instabilité “lowT/|W|” a été identifiée dans des simulations
numériques 3D d’un progéniteur de 27M⊙ où elle joue un rôle essentiel pour
obtenir une explosion réussie (Takiwaki et al., 2016). On peut s’étonner qu’une
instabilité d’apparence similaire à “low T/|W|” se manifeste dans les simulations
d’accrétion 2D équatoriale de Kazeroni et al. (2017) qui excluent pourtant
l’intérieur de la proto-étoile à neutrons. Ces simulations impliquent bien un rayon
de corotation, mais pas de mode f.

Une transition similaire entre SASI à faible rotation et un régime dominé par un
rayon de corotation à plus forte rotation a également été observée dans la fontaine
SWASI en rotation. S’agit-il simplement d’une version spirale de l’instabilité SASI
en rotation forte? On sait depuis Blondin et Mezzacappa (2006) ainsi que
Yamasaki et Foglizzo (2008) que la rotation augmente efficacement le taux de
croissance linéaire du mode prograde de SASI. Est-il possible que la sur-réflection
acoustique sur la région de corotation déstabilise le cycle acoustique de SASI au
point de dominer l’instabilité du cycle advectif-acoustique? Pour examiner cette
possibilité il faudrait s’interroger sur l’amortissement des ondes acoustiques lors
de leur réflexion sur un choc stationnaire, et sur les pertes non-adiabatiques liées
à l’émission de neutrinos au voisinage de la neutrinosphère.

2.4. Motivations de l’étude
L’objectif de cette thèse est l’étude des instabilités présentées dans ce chapitre

à l’aide de modèles simplifiés. Un certain nombre de raisons motivent ce travail et
sont présentées dans cette section.

Commenous l’avons vu à la section 1.3.2, les simulations réalistes sont trop com-
plexes et coûteuses pour pouvoir comprendre le rôle exact des différents ingrédients
physiques sur une large gamme de paramètres. Ainsi des études paramétriques de
modèles simplifiés pour isoler les différents phénomènes et mieux les comprendre
s’avèrent indispensables. Si de nombreux travaux existent déjà pour un certain
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nombre d’entre eux et ont été présentés dans les pages précédentes, de multiples
interrogations persistent.
En particulier, si l’on sait que dans des modèles complexes les différents méca-

nismes peuvent coexister, leurs interactions possibles restent peu étudiées. Quels
sont les domaines d’existence de ces instabilités, et particulièrement de prédomi-
nance des unes par rapport aux autres? Les frontières entre ces domaines sont-
elles relativement nettes ou y a-t-il un continuum où les différents mécanismes
se mélangent? De quels paramètres dépendent-elles — rotation, luminosité des
neutrinos, taux d’accrétion voire magnétisme? Quel est leur impact individuel ou
combiné pour l’obtention d’explosions réussies? Quelles sont les interactions non-
linéaires entre ces différentes instabilités? Comment caractériser ces mécanismes
dans les simulations? Ces points sont autant de questions auxquelles cette thèse
tentera d’apporter des réponses dans les chapitres suivants.

Le chapitre 3 présentera les méthodologies (simulation numérique, analyse per-
turbative) et modèles utilisés (ingrédients, équations, état initial…). Le chapitre 4
s’intéressera aux rôles relatifs du chauffage et de la rotation sur les différentes insta-
bilités et sur l’obtention ou non d’explosions. Le chapitre 5 proposera différentes
pistes pour identifier les mécanismes à l’œuvre dans les simulations en déterminant
des caractéristiques de ceux-ci.

☙❧
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Deuxième partie

Étude numérique des supernovæ
gravitationnelles
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Dans ce chapitre, nous introduisons la méthodologie suivie pour
l’étude des instabilités hydrodynamiques dans les supernovæ à effon-
drement de cœur (section 3.1). Le modèle utilisé est présenté sur le
plan des ingrédients physiques qu’il inclut (section 3.2) et des condi-

tions stationnaires utilisées pour représenter le phénomène de choc d’accrétion
au cœur des supernovæ gravitationnelles (section 3.3). La technique numérique
utilisée est décrite et discutée en section 3.4.
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3.1. Méthodologie de l’étude

3.1.1. Outils employés

L’étude de processus aussi complexes que les supernovæ à effondrement de
cœur doit faire appel à tous les outils possibles : modélisation théorique & étude
analytique, simulations numériques, modélisation expérimentale (si possible) et
observations.

Le cadre théorique d’explosion retardée gouvernée par l’absorption des neutri-
nos semble aujourd’hui bien établi pour expliquer la grande majorité des explo-
sions, mais on ne sait pas encore raccorder la diversité des propriétés des explosions
à la diversité de structures (masse, compacité, moment cinétique) fournies par
l’évolution stellaire. Les nombreuses observations de supernovæ extragalactiques
nous renseignent sur l’expansion des éjectas après l’émergence du choc à la surface
du progéniteur, bien après son interaction avec toute l’enveloppe de l’étoile. L’ob-
servation directe du moteur de l’explosion nécessite la détection de neutrinos ou
d’ondes gravitationnelles : SN1987A reste la seule observation directe à ce jour,
dont seulement deux douzaines de neutrinos ont été détectés. Les principales
nouveautés observationnelles récentes viennent plutôt de quelques événements ex-
traordinaires qui ne peuvent pas être expliqués avec lemodèle classique d’explosion
et nourrissent la recherche sur les mécanismes d’explosions extrêmes, généralement
liées à un champmagnétique intense.
Les simulations numériques constituent le principal moyen d’étude de la phy-

sique de l’explosion, avec une grande diversité d’approches : des modèles simplifiés
1D aux modèles 3D incluant un réalisme physique aussi poussé que possible, en
passant par les modèles 2D destinés à l’étude simplifiée (et surtout moins coûteuse
en temps de calcul) des mécanismes multi-D à l’œuvre. Les ingrédients physiques
inclus, les méthodes numériques utilisées ou encore les différentes conditions
initiales sont autant de paramètres qui ajoutent également à la grande variété des
simulations effectuées.
L’analyse perturbative permet de valider le comportement linéaire des simula-

tions numériques, et de mettre en évidence les mécanismes physiques à l’origine
de certaines instabilités.

La modélisation expérimentale des explosions est inaccessible dans ce domaine
d’énergie et de densité, mais il existe au moins un dispositif analogique, la fontaine
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aux supernovæ, qui permet une étude approchée de certains des mécanismes
hydrodynamiques impliqués dans la dynamique du choc.

Dans cette thèse, il s’agit principalement d’utiliser des simulations numériques
2D d’un modèle simplifié incluant un nombre restreint d’ingrédients physiques
afin de pouvoir isoler plus facilement le rôle de certains d’entre eux sur la dyna-
mique du choc et le développement des instabilités.

3.1.2. Stratégie d’étude
Si SASI et la convection induite par les neutrinos ont été l’une comme l’autre

beaucoup étudiées dans des modèles simplifiés, peu d’études se sont penchées sur
leurs interactions, et notamment les régions de l’espace des paramètres ou l’une,
l’autre ou les deux sont susceptibles d’apparaître. Nous savons par exemple que
SASI produit une grande expansion du choc (Kazeroni et al., 2017), mais un
grand rayon de choc est théoriquement défavorable à SASI et à l’inverse favorable
à la convection. Il paraît donc important de regarder le comportement de SASI en
présence de chauffage, d’autant plus que SASI seule n’est a priori pas susceptible
de produire des explosions.
Par ailleurs, les effets de la rotation restent peu étudiés, notamment en ce qui

concerne le domaine des fortes rotations et l’apparition possible d’une corotation.
Les quelques simulations 3D dans ce régime (Takiwaki et al., 2016; Summa
et al., 2018) montrent des résultats différents a priori difficiles à concilier.
Les études paramétriques des effets de la rotation et du chauffage combinés

ont exploré un espace des paramètres réduit avec relativement peu de simulations
(Iwakami et al., 2014b) malgré le caractère stochastique de SASI. Inversement,
l’étude des propriétés stochastiques de SASI et de la convection de Cardall et
Budiardja (2015) n’a pas pris en compte l’effet de la rotation.

L’idée ici est donc de parcourir assez largement l’espace des paramètres avec des
simulations numériques 2D, selon trois axes : le chauffage, la rotation et le taux
d’accrétion. D’autre part, il s’agit de réaliser plusieurs fois les simulations numé-
riques pour certains jeux de paramètres (avec un bruit aléatoire initial différent)
afin d’estimer la stochasticité des différents résultats dans plusieurs régions de
cet espace paramétrique. Une telle étude devrait ainsi permettre de déterminer
quelles instabilités existent et éventuellement dominent pour quelles valeurs des
différentes grandeurs considérées, dans quelles zones les modèles conduisent à des
explosions et de quels types s’il y en a plusieurs, ainsi que la variabilité de ces résul-
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tats selon que l’on se situe à forte rotation ou non, chauffage important oumodéré
et fort ou faible taux d’accrétion.

Ce large panorama de simulations doit également permettre d’en savoir plus sur
les différents mécanismes à l’œuvre en identifiant leurs caractéristiques typiques
à travers de multiples indicateurs comme la turbulence ou le degré d’asymétrie.

3.2. Ingrédients et équations
Parmi les nombreux ingrédients listés dans la section 1.2.2, un certain nombre

ne seront pas pris en compte, ou sous une forme approchée. Les intérêts sont mul-
tiples : obtenir un modèle simplifié où l’effet d’un ingrédient donné soit plus facile
à identifier, mais également réduire conséquemment le coût de calcul des simula-
tions numériques du modèle. Pour rappel, les simulations 3D les plus complexes
nécessitent des dizaines de millions d’heures de calcul chacune.

Cette section passe donc en revue chacun des items listés précédemment pour
discuter de la manière dont ils seront traités ici.

Domaines temporel & spatial

Nos études se porteront sur les régions les plus internes d’une étoile en effondre-
ment gravitationnel, l’état initial étant pris au moment où le choc est stationnaire,
environ 100ms après le rebond. Les simulations numériques se poursuivront jus-
qu’à ce que le choc atteigne un rayon de 1000 km, sans dépasser quelques secondes
au plus.
La frontière interne du domaine sera placée au rayon de la PNS, également

assimilé à celui de la neutrinosphère. Les régions plus internes ne seront donc pas
traitées permettant ainsi de s’affranchir des problématiques d’équations d’état de
la matière nucléaire et de dynamique interne de la PNS.

Le taux d’accrétion au bord externe sera maintenu constant (aucune variation
dans la structure d’un éventuel progéniteur n’étant donc prise en compte) afin
d’évaluer l’évolution d’un système globalement stationnaire.

Dimensionnalité

Le profil initial sera établi en une dimension, donc assimilable à une symétrie
sphérique. Pour les simulations numériques, nous nous restreindrons au plan
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équatorial du problème qui sera décrit en géométrie cylindrique 2D (la direction 𝑧
ne revêtant alors aucune espèce d’importance), le profil initial 1D étant initialement
recopié selon chaque direction.

L’utilisation d’une géométrie 2D équatoriale permet d’étudier les déformations
non-axisymétriques du choc, mais fait en revanche l’usage d’équations hydrody-
namiques cylindriques au lieu de sphériques, alors que la dépendance radiale de
certaines quantités comme le flux de neutrinos et l’intensité de la gravité sont
choisies conformes à leur valeur sphérique (∝ 1/𝑟2).
Par ailleurs on sait que la turbulence ne se comporte pas de la même façon

à 2D et à 3D (cascade inverse pour l’énergie). L’hypothèse 2D est susceptible de
privilégier les grandes échelles de SASI et demodifier les propriétés de la convection
dans la région de gain (Kazeroni et al., 2018).

Composition & Équation d’état

Nous considérerons un gaz parfait constitué d’un seul type de particules re-
lativistes. L’équation d’état sera donc celle d’un gaz parfait d’indice adiabatiqueγ = 4/3. Cette approximation est justifiée dans la région du choc où la pression
des électrons et positrons relativistes est dominante ; en principe il faudrait pour
être un peu plus réaliste considérer un raidissement de l’équation d’état au fur
et à mesure que le fluide se compresse dans la couche de refroidissement jusqu’à
atteindre une densité proche de la saturation nucléaire, pour laquelle on aurait
plutôt γ ≈ 2.

Par ailleurs, aucune réaction nucléaire ne sera prise en compte puisque la com-
position du milieu n’est pas considérée. De plus, aucun effet magnétique ne sera
étudié par souci de simplicité et car ceux-ci ne sont probablement pertinents que
pour une minorité de supernovæ (celles donnant naissance aux magnétars).
Enfin aucune dissociation à travers le choc ne sera prise en compte, et celui-

ci sera donc considéré comme adiabatique. Le principal effet de la dissociation
est de diminuer l’énergie du fluide en aval du choc, rendant les explosions plus
difficiles à obtenir. On pourra donc s’attendre à obtenir des luminosités critiques
plus faibles que celles observées dans la littérature. Il est également possible que la
dissociation soit défavorable à SASI d’après Fernández et Thompson (2009a),
même si les effets de la dissociation et de l’efficacité du refroidissement n’ont pas
été distingués dans cette étude.
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Neutrinos

L’effet des neutrinos est pris en compte par l’utilisationde fonctions de chauffage
et refroidissement ad-hoc. Notons tout de suite que la zone située au-dessus du
choc sera considérée adiabatique, l’émission et l’absorption de neutrinos y étant
négligeables. Également, le transfert de quantité de mouvement des neutrinos
au fluide ne sera pas pris en compte, voir au paragraphe suivant pour une courte
discussion de cet effet.
Le refroidissement, qui correspond à l’émission de neutrinos par la matière

accrétée, observera une loi de la forme𝒬𝑐 ∝ ρβ−αPα , (3.1)

tel que proposé initialement par Houck et Chevalier (1992). En réalité la
forme physique du refroidissement s’écrit𝒬𝑐 ∝ ρT6 (Janka, 2001), ce qui peut se
comprendre comme un rayonnement d’équilibre par rapport à une absorption
qui serait enT4 × ρT2, le premier terme correspondant à l’émission du corps noir
et le second à la section efficace d’absorption. Pour déterminer les coefficients α
et β à partir de cela, il faut déterminer la loi reliant P etT. Janka (2001) suggère
que proche de la PNS la pression est dominée par les baryons et donc que P ∝ ρT,
impliquant α = 6 et β = 1, tandis que proche du choc la pression est dominée
par les photons ainsi que les électrons et positrons relativistes avec par conséquentP ∝ T4, soit α = 32 et β = 52 . Dans notre cas, nous utiliserons une loi 𝒬𝑐 ∝ ρP3/2
correspondant à ce second cas comme proposé par (Blondin et Mezzacappa,
2006). Ce choix est motivé d’une part pour correspondre à notre choix d’indice
adiabatique de notre équation d’état, et d’autre part pour des raisons numériques :
en effet, si α > β alors l’efficacité du refroidissement diminue au fur et à mesure
que le gaz se refroidit et le temps d’accrétion jusqu’à la surface de la PNS devient
infini (Foglizzo et al., 2007), ce qui pose problème pour nos simulations nu-
mériques. Dans le cas contraire, il devient de plus en plus efficace, le processus
s’emballe et l’accrétion s’effectue en un temps fini. À noter que cet emballement
n’est pas non plus anodin pour les simulations, et qu’en pratique il faut ajouter une
coupure de la fonction de refroidissement pour éviter la divergence des quantités
physiques à proximité du bord interne. Différentes coupures sont possibles, le plus
physique et plus simple serait a priori une coupure en densité (le refroidissement
devenant inefficace à des densités supérieures à 1011 g⋅cm−3 car la matière est alors
optiquement épaisse aux neutrinos). En pratique c’est cependant une fonction
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de coupure en entropie qui est utilisée dans la littérature (e.g. Fernández et
Thompson, 2009a; Fernández, 2015; Kazeroni et al., 2016, 2017) et que
nous conserverons pour rendre plus aisée la comparaison avec ces études. La loi
s’écrira donc 𝒬𝑐 ∝ ρP3/2𝑒−( SScut )2 , (3.2)

où Scut est une entropie de coupure définie comme la valeur de l’entropie mesurée
sur le profil stationnaire initial au bord interne et sans coupure. Le coefficient
de proportionnalité sera fixé une fois pour toutes afin de conserver une efficacité
identique du refroidissement dans tous les modèles.
Pour le chauffage, représentant l’absorption de neutrinos par les particules du

gaz, nous supposerons un flux isotrope émis par la neutrinosphère (“light-bulb
approximation” ) qui sera donc de la forme𝒬ℎ ∝ ρ𝑟2 . (3.3)

Le coefficient de proportionnalité sera varié librement afin d’étudier l’impact de la
luminosité des neutrinos, que l’onparamétrera par la luminosité des seuls neutrinos
électroniquesℒνe . En effet, Janka (2001) donne cette formule simplifiée pour le
chauffage par les neutrinos : 𝒬ℎ ≃ κ𝑎ℒνe4π𝑟2⟨μν⟩ , (3.4)

où ⟨μν⟩ est le facteur de flux des neutrinos (quantité sans dimension variant entre
0.25 à la neutrinosphère et 1 à grande distance de celle-ci) et κ𝑎 est l’opacité d’ab-
sorption moyenne des deux interactions considérées : n + νe → p+ + e− et
p+ + ν̄e → n + e+. Les luminosités de neutrinos électroniques ℒνe et d’anti-
neutrinos électroniquesℒν̄e étant du même ordre, cette opacité moyenne peut
s’écrire directement comme étant la sommedes deux opacités, qui s’écrivent comme
le produit de la section efficace d’interaction par la densité numérique de particules
cibles : κνe = σνe ρ𝑚u

Yn , (3.5)κν̄e = σν̄e ρ𝑚u
Yp . (3.6)
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demasse atomique (la différence de cettemasse avec celles du proton et du neutron
étant négligée) et les sections efficaces sont données par :σνe = G2Fϵ2νeπ(ℏ𝑐)4 (𝑔2V + 3𝑔2Α)(1 + Δ𝑚ϵνe )√1 + 2Δ𝑚ϵνe + Δ𝑚2 − (𝑚e𝑐2)2ϵ2νe , (3.7)

σν̄e = G2Fϵ2̄νeπ(ℏ𝑐)4 (𝑔2V + 3𝑔2Α)(1 − Δ𝑚ϵν̄e )√1 − 2Δ𝑚ϵν̄e + Δ𝑚2 − (𝑚e𝑐2)2ϵ2̄νe , (3.8)

oùΔ𝑚 ≃ 1.3MeV est la différence d’énergie demasse entre le neutron et le proton,
tandis que GF/(ℏ𝑐)3 ≃ 1.17GeV−2, 𝑔V = 1 et 𝑔Α ≃ 1.26 sont les constantes de
couplage respectivement de Fermi, vectorielle et pseudovectorielle de l’interaction
faible 1. Enfin, ϵνe et ϵν̄e sont l’énergie des neutrinos et anti-neutrinos électroniques.
Dans le cadre des supernovæ à effondrement de cœur, la valeur moyenne de ces
énergies peut être obtenue en supposant que le spectre dufluxdeneutrinos est celui
d’un corps noir de particules observant une distribution de Fermi–Dirac, auquel
cas on a ⟨ϵ2ν⟩ ≈ 21(𝑘ΒTν)2 avec des températures de l’ordre de 𝑘ΒTνe ≈ 4MeV et𝑘ΒTν̄e ≈ 6MeV (Janka, 2001). Ces énergiesmoyennes, de l’ordre de 18 et 27MeV
donc, étant grandes devantΔ𝑚, tous les termes en Δ𝑚ϵν peuvent être négligés ; d’autre
part on supposera ⟨ϵ2̄νe⟩ ≃ 2⟨ϵ2νe⟩ ce qui nous amène à une opacité moyenne de :κ𝑎 ≃ G2Fπ(ℏ𝑐)4 (𝑔2V + 3𝑔2Α)⟨ϵ2νe⟩ ρ𝑚u

(Yn + 2Yp) . (3.9)

En remplaçant les différents coefficients par leurs valeurs numériques et avec l’hy-
pothèse Yn + 2Yp ≈ 1 (la matière étant essentiellement neutronisée dans la région
sous le choc) on obtient κ𝑎 ≈ 2.0 × 10−7ρ10 [cm−1] (3.10)

où ρ10 est la densité en unités de 1010 g⋅cm−3. Par conséquent, et en prenant⟨μν⟩ ≈ 0.5 comme valeur moyenne, on obtient :𝒬ℎ ≃ 3.1 × 1036 ρ10𝑟27 ℒνe,52 [erg⋅s−1 ⋅m−3] , (3.11)

1. En anglais “vector” et “axial-vector coupling constant”.
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où 𝑟7 est le rayon en centaines de kilomètres (107 cm) etℒνe,52 la luminosité des
neutrinos en unités de 1052 erg⋅s−1. Cette formule permettra donc de convertir
les coefficients de chauffage utilisés dans le code en luminosité des neutrinos.

Gravitation

L’auto-gravité du gaz sera négligée devant le potentiel gravitationnel newtonien
de la PNS. Cela est relativement justifié dans la mesure où la masse de gaz dans la
région post-choc reste faible (≃0.1M⊙) devant celle de la PNS (1.3M⊙).

Aucune correction de Relativité Générale n’est prise en compte. Les effets de la
RG sont surtout importants pour suivre la formation d’un trou noir, mais notre
modèle se place de toute façon dans le cadre d’un régime stationnaire au cours
duquel onne considère pas l’augmentation de lamasse de la PNSni sa compression.
Cette contraction n’intervient que sur des échelles de temps plus longues que
celles des instabilités étudiées.

Quant au transfert d’impulsion des neutrinos vers le fluide, celui-ci peut s’écrire
sous la forme d’une correction de la masse effective intervenant dans le potentiel
gravitationnel. Cependant cette correction est faible — quelques pourcents tout
au plus (Janka, 2001) — et typiquement négligeable par rapport à la dispersion
des valeurs considérées pour la masse de la proto-étoile à neutrons.

Ainsi, nous aurons simplement :ϕ = −GMPNS𝑟 . (3.12)

Équations d’évolution

Les équations qui décrivent l’évolution du gaz sont donc celles de l’hydrody-
namique pour un fluide parfait soumis à un potentiel externe ϕ, et dont l’énergie
interne évolue sous l’effet d’un terme source𝒬 = 𝒬𝑐 + 𝒬ℎ, somme des actions du
chauffage et du refroidissement :∂ρ∂𝑡 + 𝛁 · (ρ𝐯) = 0 , (3.13)∂ρ𝐯∂𝑡 + 𝛁 · (ρ𝐯 ⊗ 𝐯) = −𝛁(P) − ρ𝛁(ϕ) , (3.14)∂ρ𝑒∂𝑡 + 𝛁 · (ρ𝑒𝐯) = −𝛁 · (P𝐯) − ρ𝛁(ϕ) · 𝐯 + 𝒬 , (3.15)
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où ρ, P, 𝐯 et 𝑒 représentent respectivement la densité, la pression, la vitesse et
l’énergie interne du fluide. La première, appelée équation de continuité, décrit la
conservation de la quantité de masse dans l’écoulement, la seconde l’évolution de
la quantité de mouvement sous l’effet des forces volumiques dérivant du potentielϕ d’une part et de pression d’autre part ; la dernière l’évolution de l’énergie sous
l’effet de ces deux forces ainsi que du terme source𝒬. Ce système de 5 équations
comporte 6 inconnues, il faut donc y adjoindre une équation de plus pour le clore ;
celle-ci est donnée par l’équation d’état du gaz parfait qui permet d’écrire :𝑒 = 1γ − 1 Pρ . (3.16)

Notons au passage que pour les calculs, les différentes quantités seront adimen-
sionnées en fonction du rayon et de la masse de la PNS, ainsi que par la vitesse de
chute libre définie à l’aide de ces deux grandeurs.

3.3. Profil stationnaire initial
Leprofil stationnaire initial considère la chute axisymétrique et adiabatiqued’un

fluide parfait soumis au potentiel gravitationnel de la proto-étoile à neutrons. Ce
fluide traverse un choc à un moment donné, après lequel il poursuit sa chute mais
en étant désormais sous l’effet d’un terme de chauffage (qui domine initialement,
jusqu’au rayon de gain) et de refroidissement (qui domine ultérieurement), jusqu’à
atteindre le bord interne représentant la surface de la proto-étoile à neutrons,
région à laquelle il arrive avec une vitesse quasiment nulle. Cette section présente
les grandes lignes du calcul et quelques subtilités de l’implémentation.

3.3.1. Calcul des conditions en amont du choc
En amont du choc, l’écoulement étant adiabatique, les conditions se calculent

directement comme étant les solutions d’accrétion de Bondi (Bondi, 1952) mo-
difiées par la rotation et la géométrie cylindrique. Puisque l’on souhaite obtenir
un choc à un moment donné de l’écoulement, il faut nécessairement se placer sur
une branche permettant d’atteindre un nombre deMach plus grand que l’unité
dans les régions internes. Cela laisse deux types de solutions possibles, soit l’accré-
tion transsonique, soit les solutions telles que l’écoulement reste constamment
supersonique.
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La plupart des modèles simplifiés dans la littérature supposent que le gaz est
en chute libre au niveau du choc et intègrent au-delà à partir de cette considéra-
tion. Cela revient à considérer une solution supersonique, qui n’est pas forcément
prolongeable vers l’extérieur. Pour plus de cohérence hydrodynamique nous choi-
sissons systématiquement la solution qui se raccorde à l’accrétion transsonique.
Il est à noter que dans le cadre du choix de paramètres effectué, les conditions

en amont du choc dépendent de la position radiale du choc et des conditions
immédiatement au-dessus de celui-ci ; il faut donc faire une première estimation
de sa position puis itérer en fonction de l’écart réalisé avec cette hypothèse jusqu’à
obtenir la convergence numérique (cela s’apparente à un problème de recherche de
zéro d’une fonction 1D, ce qui peut donc se résoudre aisément avec une méthode
de Brent).

3.3.2. Passage à travers le choc
Les relations de passage à travers le choc ou conditions de saut, appelées égale-

ment relations de Rankine–Hugoniot, peuvent s’écrire (pour celles qui nous
intéressent) dans le cas d’un choc stationnaire comme c’est le cas ici sous la forme
suivante : ℳ2 = √2 + (γ − 1)ℳ212γℳ21 + 1 − γ , (3.17)𝑣𝑟,1𝑣𝑟,2 = ρ2ρ1 = (γ + 1)ℳ212 + (γ − 1)ℳ21 , (3.18)𝑣θ,1 = 𝑣θ,2 (3.19)

Les grandeurs indicées 1 sont celles pré-choc, celles indicées 2 sont celles post-choc.
Les grandeurs aval s’écrivent donc entièrement en fonction des grandeurs amont,
déterminées juste avant. La force du choc, décrite par le nombre de Machℳ1 du
fluide en amont de celui-ci, sera utilisée comme un paramètre libre mais dont la
valeur sera constante et fixée àℳ1 = 5.
3.3.3. Accrétion du choc à la PNS

Pour une luminosité des neutrinos donnée et une fois l’efficacité du refroidisse-
ment et le nombre de Mach au choc fixés, il ne reste plus qu’un seul paramètre
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libre. Celui-ci peut-être pris comme le taux d’accrétion, ou le rapport du rayon du
choc à celui de la proto-étoile à neutrons (pour rendre ce choix univoque, il faut
considérer la valeur obtenue sans chauffage ni rotation).
Une fois ce paramètre choisi, l’intégration des équations stationnaires peut

s’effectuer du choc vers le bord interne. Un petit détail technique est à noter : pour
intégrer jusqu’au bord interne, dont on ne connaît pas encore la position, une
intégration en 𝑟 s’avèrerait problématique car la vitesse radiale s’annule au bord
interne, tandis que la densité et la pression divergent. Afin de s’affranchir de cette
difficulté, il faut effectuer un changement de variable et intégrer en logℳ plutôt
qu’en rayon; la relation nécessaire pour cela étant :

d log(ℳ)
d𝑟 = 12(1 −ℳ2) × [γ − 1γ (1 + γℳ2) 𝒬P𝑣𝑟+ γ + 1𝑐2 (dϕd𝑟 − 𝑗2𝑟3 ) − 2 + (γ − 1)ℳ2𝑟 ] (3.20)

Le bord interne est ainsi placé lorsqueℳ = 10−4, valeur choisie pour correspondre
à ce que le code de simulation numérique sera ensuite capable de résoudre, tout
en étant suffisamment petit pour que les différentes quantités soient similaires
à celles qui seraient obtenues pour 10−16 typiquement (convergence numérique).

3.3.4. Paramètres des simulations
Les trois paramètres principaux utilisés seront le moment cinétique L (exprimé

en fonction de la valeur képlerienne au bord interne L∗ = √GMPNS𝑟PNS), le
paramètre χ (équation (2.3)) et le rapport des rayons du choc et de la PNS,R = 𝑟sh𝑟PNS
(fixé en l’absence de chauffage et de rotation, voir figure 4.1a pour les variations
dues à ces paramètres).
Ce dernier se traduit assez directement par le taux d’accrétion stationnaire :

pourR = 2, 3 et 4 cela correspond respectivement à Ṁ = 1.5, 0.3 et 0.1M⊙ ⋅s−1
(encore une fois, en l’absence de chauffage et de rotation, voir figure 4.1b pour les
effets correspondants).

Le paramètre χ dépend explicitement de la luminosité des neutrinosℒνe par la
racine du gradient d’entropie dans l’équation (2.3) (où ωBV est donné par l’équa-
tion (2.1)), mais le temps d’advection qui apparaît dans cette équation en dépend
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aussi implicitement. La dépendance effective qui résulte de ces deux effets est
montrée figure 3.1.

0.0 0.5 1.0 1.5 2.0ℒν𝑒 [1052 erg⋅s−1]0
2
4
6
8
10

χ
Conversionℒν𝑒 ⇔ χ R = 4R = 3R = 2 L = 0L = 0.2L = 0.5

Figure 3.1. – Conversion entre luminosité des neutrinosℒνe et paramètre χ pour les
différentes valeurs deR (bleu :R = 2, orange :R = 3 et vert :R = 4) et trois valeurs de la
rotation L (fraction du moment cinétique képlérien à la surface de la PNS; traits pleins :
rotation nulle L = 0, traits alternés : rotation modérée L = 0.2 et traits pointillés : rotation
forte L = 0.5).
3.4. Simulations numériques 2D
3.4.1. Principes & intérêts

Les simulations numériques permettent d’étudier l’évolution linéaire et surtout
non-linéaire du choc, lorsque l’effet des instabilités n’est plus descriptible dans
le cadre de l’analyse perturbative. Les simulations numériques permettent de
déterminer si un effondrement conduit ou non à une explosion, ainsi que les
caractéristiques de cette explosion incluant son éventuel caractère stochastique.
Pour cette partie, nous utilisons un code dérivé de RAMSES (Teyssier, 2002;

Fromang et al., 2006) qui n’utilise pas le raffinement adaptatif du maillage spa-
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tial (ou AMR, pour adaptative mesh refinement) mais permet en contrepartie
d’utiliser les coordonnées cylindriques et sphériques. La gamme d’échelles spatiales
à résoudre dans notre cas est suffisamment peu étendue pour que l’AMR ne soit
pas indispensable, tandis que l’utilisation d’une grille à la géométrie adaptée au
problème est cruciale pour obtenir un développement des différentes instabilités
aussi peu entaché d’artefacts numériques que possible. RAMSES est un code hydro-
dynamique de type « volumes finis » qui repose sur la méthode de Godunov
pour la résolution des équations.

Méthode des volumes finis

Les équations (3.13) à (3.15) peuvent se ré-écrire de façon à se mettre sous la
forme d’équations de conservation :∂ρ∂𝑡 + 𝛁 · (ρ𝐯) = 0 , (3.21)∂ρ𝐯∂𝑡 + 𝛁 · (ρ𝐯 ⊗ 𝐯 + P𝕀) = −ρ𝛁(ϕ) , (3.22)∂ρ𝑒∂𝑡 + 𝛁 · ((ρ𝑒 + P)𝐯) = −ρ𝛁(ϕ) · 𝐯 + 𝒬 , (3.23)

où 𝕀 est la matrice identité. Les termes de droite (potentiel ϕ et chauffage𝒬) sont
appelés termes sources et doivent être traités séparément. En les ignorant, nous
obtenons une équation générale de la forme :∂𝕌∂𝑡 + 𝛁 · 𝔽(𝕌) = 0 , (3.24)

où 𝕌 = (ρ, ρ𝐯, ρ𝑒) est le vecteur contenant les grandeurs conservées et 𝔽(𝕌)
contient les flux correspondants. Les méthodes aux volumes finis consistent donc
à résoudre cette équation pour chaque volume élémentaireV𝑖 d’une grille discrète :
l’évolution du contenu de ces volumes entre deux pas de temps discrets 𝑡𝑛 et 𝑡𝑛+1
est donnée par les flux au travers des surfaces les délimitant (les instants successifs
sont notés en exposant par convention, mais il ne s’agit pas d’une puissance). Ainsi,
les différentes grandeurs dans une cellule 𝑖 donnée seront représentées par leur
valeur moyenne au sein du volume correspondant :𝕌𝑛𝑖 = 1V𝑖 ∫V𝑖 𝕌(𝐱, 𝑡𝑛) dV . (3.25)
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Par la suite et pour simplifier la présentation nous nous restreignons à une unique
dimension spatiale, 𝑥. En intégrant l’équation (3.24) spatialement sur la cellule
située en 𝑥𝑖 et temporellement entre les pas de temps 𝑡𝑛 et 𝑡𝑛+1, on obtient :∫𝑥𝑖+1/2𝑥𝑖−1/2 [𝕌(𝐱, 𝑡𝑛+1) − 𝕌(𝐱, 𝑡𝑛)] d𝑥 +∫𝑡𝑛+1𝑡𝑛 [𝔽(𝕌)(𝑥𝑖+1/2) − 𝔽(𝕌)(𝑥𝑖−1/2)] d𝑡 = 0 .

(3.26)
À gauche, on reconnaît l’intégrale sur le « volume » de la cellule 𝑖, tandis qu’à
droite on va définir le flux moyenné sur un pas de temps :𝔽𝑛+1/2𝑖±1/2 = 1Δ𝑡 ∫𝑡𝑛+1𝑡𝑛 𝔽(𝕌)(𝑥𝑖±1/2) d𝑡 . (3.27)

En remplaçant dans l’équation (3.26), cela nous donne donc le schéma discret
suivant : 𝕌𝑛+1𝑖 = 𝕌𝑛𝑖 + 𝔽𝑛+1/2𝑖+1/2 − 𝔽𝑛+1/2𝑖−1/2Δ𝑥 Δ𝑡 . (3.28)

Le grand intérêt de ce schéma est de garantir la conservation des quantités conte-
nues dans𝕌 : en effet, tout ce qui rentre ou sort d’une cellule provient ou va dans
les cellules voisines. La difficulté provient du calcul des flux moyennés 𝔽𝑛+1/2𝑖±1/2 .
Schéma de Godunov et problème de Riemann

Les différentes méthodes d’approximation de ces flux sont au cœur de la ré-
solution numérique des volumes finis. L’idée originale de Godunov (1959) est
de considérer simplement les valeurs de𝕌 de part et d’autre de l’interface entre
deux cellules pour obtenir la discontinuité à considérer pour le calcul du flux
à travers cette interface. Le problème devient alors un problème de Riemann : il
s’agit de résoudre l’advection des discontinuités des différentes grandeurs de𝕌 aux
interfaces pendantΔ𝑡. De manière générale, ce problème peut se formaliser sous
la forme d’une équation de conservation comme l’équation (3.24) ré-écrite ici en
se limitant à la seule dimension 𝑥 :∂𝕌(𝑥, 𝑡)∂𝑡 + ∂𝔽(𝕌(𝑥, 𝑡))∂𝑥 = 0 , (3.29)

à laquelle on adjoint une condition initiale constante par morceaux :𝕌(𝑥, 𝑡 = 0) = {𝕌L si 𝑥 < 0 ,𝕌R si 𝑥 > 0 . (3.30)
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Le problème assez général de l’advection peut se résoudre facilement dans les cas
simples, par exemple ceux pour lesquels la fonction 𝔽 est une simple constante
(advection à vitesse constante, cas le plus simple), ou dont la matrice jacobienne est
diagonalisable (si le système est linéaire, la résolution est de plus analytique). Les
solutions sont alors constantes sur un ensemble de droites dites caractéristiques
décrites par 𝑥 − λ𝑡 = 0 où λ représente la vitesse d’advection (une valeur propre
de la jacobienne dans le cas matriciel). Si le système d’équations est hyperbolique
(ce qui est le cas pour la dynamique d’un fluide compressible), le système est bien
diagonalisable (mais pas forcément linéaire). En revenant au cas du problème
de Riemann, la discontinuité implique des couples de deux valeurs propres,
une λL dite « gauche » et une λR dite « droite ». Selon les valeurs relatives de
celles-ci, plusieurs cas de figures sont possibles pour les droites caractéristiques
correspondantes : elles peuvent être parallèles λL = λR, s’éloigner (depuis l’origine ;λL < λR) ou se couper (λL > λR). Dans le contexte de l’hydrodynamique des
fluides, ces différents cas vont correspondre aux trois types d’ondes susceptibles de
se propager :

– une onde de discontinuité de contact, qui correspond à la propagation de la
discontinuité initiale (λL = λR) ;

– une onde de raréfaction, qui correspond à la détente du fluide en amont de
celle-ci (λL < λR) ;

– une onde de choc, qui correspond à la compressiondufluide en aval (λL > λR).
En revanche, le système d’équations de l’hydrodynamique est non-linéaire (les vi-
tesses de propagation, encodées dans𝔽, dépendent de𝕌) et la résolution analytique
n’est pas possible. La résolution numérique exacte l’est, mais très coûteuse, et il est
donc courant d’employer certaines approximations pour résoudre ce problème de
Riemann. Par exemple le solveur de Roe (1981) linéarise le problème. Dans la
grande famille des solveurs HLL initiée par Harten, Lax et Leer (1983), l’idée
est de limiter le nombre d’ondes considérées. Ici, nous utiliserons le solveur HLLD
(Miyoshi et Kusano, 2005) développé pour la magnéto-hydrodynamique mais
qui fonctionne évidemment avec un champ magnétique nul comme ce sera le cas
dans cette étude (auquel cas il correspond en fait au solveurHLLC— Toro et al.,
1994 —, une amélioration du solveur HLL).

Laméthode décrite jusqu’à présent est d’ordre un en espace et en temps. Ce type
de schéma induit une grande diffusivité numérique, et un passage à l’ordre deux
permet de s’affranchir de ce problème. Plusieurs raffinements possibles existent
pour améliorer l’ordre spatial du schéma, commeMUSCL (Monotone Upstream-
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Centered Scheme forConservationLaws ; Leer, 1973, 1974, 1977a,b, 1979) ouPPM
(Piecewise Parabolic Method ; Colella et Woodward, 1984). RAMSES utilise le
premier des deux, qui consiste à remplacer les valeurs de𝕌 aux interfaces par des
quantités extrapolées linéairement : pour une cellule donnée, on calcule la pente
de𝕌 par rapport à la cellule de gauche et idem à droite, on effectue une certaine
combinaison des deux pentes (par exemple lamoyenne) et on en déduit la valeur de𝕌 aux interfaces pour cette cellule, que l’on utilise ensuite comme valeur uniforme
dans le problème de Riemann. L’inconvénient de ce schéma est d’induire des
oscillations dans les régions de forts gradients (notamment les chocs), mais on peut
limiter l’importance de cet effet en utilisant un limiteur de pente (dans notre cas,
c’est le limiteurminmod qui est utilisé, qui consiste à prendre la plus faible — en
module — des deux pentes mesurées). Enfin, pour obtenir un schéma d’ordre
deux en temps, l’intégration temporelle se fait en deux étapes : dans un premier
temps, une étape dite prédictive fait évoluer les quantités 𝕌𝑛 d’un demi-pas de
temps (vers𝕌𝑛+1/2) en utilisant les flux locaux, puis dans un second temps, l’étape
dite corrective fait évoluer les quantités𝕌𝑛 vers celles𝕌𝑛+1 en résolvant le problème
de Riemann avec les grandeurs interpolées à 𝑡𝑛+1/2. Par ailleurs, la prise en compte
des termes sources se fait également en deux temps : d’abord les quantités sont
évoluées de manière conservative, c’est-à-dire sans les termes sources, puis elles
sont mises à jour en tenant compte de l’effet de ces derniers. Le traitement des
termes sources est également d’ordre deux en temps, avec une étape prédictive puis
corrective.

Finalement, notons que ces schémas étant de type explicite, la stabilité numé-
rique de cette résolution est soumise au respect de la condition CFL (Courant,
Friedrichs et Lewy, 1928) sur le pas de temps :

Δ𝑡 ≤ 𝑐CFL Δ𝑥𝑣 + 𝑐 , (3.31)

où 𝑣 est la vitesse du fluide, 𝑐 celle de l’onde la plus rapide et 𝑐CFL le facteur de
Courant, qui doit être plus petit que l’unité pour assurer la stabilité (en pra-
tique, nous utilisons la valeur de 0.7 couramment employée dans les simulations
hydrodynamiques). Cette condition revient à garantir que l’information ne puisse
pas se propager de plus d’une cellule spatiale pendant un pas de temps.
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3.4.2. Limitations
Les limitations des simulations numériques peuvent être divisées en deux caté-

gories : celles — minoritaires — qui sont d’ordre technique et liées à la description
numérique utilisée, celles beaucoup plus nombreuses liées aux choix faits sur la
description de la physique considérée. La plupart de ces dernières ont été discutées
dans la section 3.2, aussi nous reviendrons ici seulement sur les premières. Les
limitations liées à la description physique seront discutées à la lumière des résultats
obtenus pour en discuter la portée, les restrictions éventuelles ainsi que celles dont
l’influence devrait être vérifiée par des travaux ultérieurs.

Limitations numériques

Au-delà du problème de la convergence numérique en résolution qui doit
toujours être testée avec soin (voir chapitre suivant), il y a principalement deux
limitations numériques dans nos simulations : la nécessité de coupure de la fonc-
tion de refroidissement et la condition limite au bord interne. La première est là
pour éviter une divergence numérique de diverses quantités à proximité du bord
interne. Cependant, on pourrait la considérer comme une implémentation du
seuil (de densité typiquement) au-delà duquel la matière n’est plus susceptible
de se refroidir par émission de neutrinos. Mais dans ce cas une forme de coupure
un peu plus réaliste devrait être implémentée, ce qui n’est pas effectué car tous les
essais dans ce sens se sont avérés infructueux. Il est néanmoins souhaitable de pour-
suivre les travaux dans cette direction, car une coupure en entropie présente de
nombreux défauts, cette quantité étant peu monotone en rayon, particulièrement
en présence de chauffage.

La condition limite au bord interne utilisée présente elle l’inconvénient de lais-
ser passer la masse à travers ce bord. Dans un cas plus réaliste cette masse devrait
s’accumuler à la surface de la PNS. Une condition limite annulant le flux de masse
au bord interne est cependant extrêmement complexe à réaliser, et à nouveau il
s’est avéré difficile de faire mieux. Cela dit, cet état de fait présente tout de même
un avantage, celui de rendre le modèle globalement stationnaire et donc de pou-
voir faire évoluer les simulations sur des plages de temps longues. C’est utile pour
caractériser les effets stochastiques. Par ailleurs pour être vraiment réaliste, l’aug-
mentation de la masse de la PNS devrait se traduire par sa contraction, et donc la
diminution du rayon auquel se situe le bord interne ; ne pas considérer l’accumu-
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lation de la masse sur le bord interne n’est donc pas forcément plus approximatif
que de laisser cette masse croître sans prendre en compte la compression de la
PNS.

On peut également noter une autre limitation, celle de la description d’un choc
dans ce genre de codes numériques : ce genre de phénomène est difficile à dé-
crire correctement, et la présence de la discontinuité associée génère des artefacts
numériques dans le flot en aval.

☙❧
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4. Rôles relatifs du chauffage et de
la rotation pour les explosions
de supernovæ
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Les rôles relatifs du chauffage et de la rotation restent en-
core peu étudiés à ce jour dans les modèles de supernovæ à effondre-
ment de cœur. Si l’on sait que la rotation permet d’abaisser le seuil
de luminosité nécessaire à l’obtention d’une explosion, les différentes

études sur ce sujet explorent des domaines limités de l’espace des paramètres et
ne s’accordent pas nécessairement sur les valeurs quantitatives de cet effet (e.g.
Iwakami et al., 2014b; Takiwaki et al., 2016; Summa et al., 2018). D’autre
part, Cardall et Budiardja (2015) ont mis en évidence un aspect stochastique
important sur le caractère explosif ou non desmodèles, et le rôle de la rotation dans
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ce contexte n’a pas encore été étudié. L’objectif de ce chapitre est donc de présenter
les résultats obtenus sur ces sujets grâce à un très large panel de simulations. Après
avoir présenté notre étude (section 4.1), nous vérifierons les comportements 1D de
nos modèles (section 4.2) puis étudierons ceux à 2D (section 4.3), et comparerons
notamment les deux (section 4.4). Enfin, nous discuterons les limitations de notre
étude et les perspectives possibles pour aller plus loin (section 4.5).

4.1. Description de l’étude

4.1.1. Espace de paramètres
Dans le cadre de cette étude, nous avons réalisé un grand nombre de simulations

(plusieurs centaines) couvrant un large volume dans un espace de paramètres à trois
dimensions : le chauffage par les neutrinos, la rotation et le taux d’accrétion.

Le taux d’accrétion sera indexé par le rapportR des rayons du choc et de la PNS,
dont la valeur sera fixée sans chauffage ni rotation. Les valeurs utilisées,R = 2, 3
et 4 correspondent respectivement à Ṁ = 1.5M⊙ ⋅s−1, 0.3M⊙ ⋅s−1 et 0.1M⊙ ⋅s−1
(un taux d’accrétion plus important « compresse » plus fortement le choc qui se
retrouve donc plus proche de la PNS). L’ajout de la rotation augmente légèrement
le rayon initial du choc sous l’effet de la force centrifuge. L’ajout du chauffage fait
en revanche beaucoup plus « gonfler » celui-ci (cf. figure 4.1a). Le taux d’accrétion
effectif dépend également de ces deux paramètres, mais dans une faible mesure de
sorte qu’il sera possible d’associer une valeur de Ṁ à une valeur deR comme nous
l’avons fait ci-dessus (cf. figure 4.1b).
Nous avons choisi d’indexer le taux de chauffage par le paramètre χ défini

équation (2.3), dont la valeur variera typiquement entre 0 et 4 pour les simulations
2D. La plage sera étendue pour obtenir des explosions 1D (cf. section 4.2). Si
on exclut les cas sans chauffage, ces valeurs correspondent à des luminosités de
neutrinos de 0.4 à 1.6 × 1051 erg⋅s−1 pour R = 4, de 1.4 à 5 × 1051 erg⋅s−1 pourR = 3 et 0.8 à 2.5 × 1052 erg⋅s−1 pour R = 2. Notons que lorsque le rapport R
augmente, il en va de même pour la taille de la région de gain et par conséquent
un chauffage moins important est requis pour obtenir la même valeur de χ.
Quant au moment cinétique L, exprimé en fraction de la valeur képlerienne

au bord interne L∗ = √GMPNS𝑟PNS (soit 2.94 × 1016 cm2 ⋅s−1 avec nos choix deMPNS et 𝑟PNS), il variera entre 0 et 0.5. Si cette dernière valeur peut paraître élevée,
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laires par seconde. Les traits pointillés hori-
zontaux noirs indiquent les valeurs 0.1, 0.3
et 1.5M⊙ ⋅s−1, respectivement représenta-
tives des casR = 4, 3 et 2.

Figure 4.1. – Variations du rayon initial du choc et du taux d’accrétion stationnaire en
fonction du rapport de rayonsR sans chauffage ni rotation (bleu :R = 2, orange :R = 3 et
vert :R = 4), du paramètre χ et de la rotation L (fraction du moment cinétique képlérien
à la surface de la PNS; traits pleins : L = 0, traits alternés : L = 0.2 et traits pointillés :L = 0.5). (a) : Seule la rotation extrême a un effet significatif sur le rayon du choc, alors
que l’effet du chauffage est quasiment linéaire et de bien plus grande amplitude. (b) : Les
variations sont sensibles seulement pourR = 2, que ce soit en fonction de χ ou de L, mais
restent contenues même dans ce cas (≈10%).
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il faut se rendre compte que cela ne correspond qu’à un rapportT/|W| local (oùT est l’énergie cinétique de rotation etW l’énergie potentielle gravitationnelle) de
seulement 12.5%, et ce au bord interne (or le fluide est en rotation différentielle).
4.1.2. Initialisation des modèles, conditions d’arrêt

Après avoir calculé le profil initial 1D pour un jeu de paramètres donné, celui-ci
est évolué dans une simulation numérique 1D permettant sa relaxation numé-
rique sur la grille. Celle-ci correspond à une adaptation de la solution numérique
face à deux effets : d’une part le choc ne peut rester représenté par une disconti-
nuité parfaite entre deux cellules et va donc légèrement « s’étaler », d’autre part
l’écoulement doit également s’adapter à la condition réflexive au bord interne. En
pratique, on observe des oscillations du choc, qui peuvent être amorties ou non.
Ce second cas correspond aux explosions 1D, qui seront traitées à la section 4.2.
Dans le premier cas, le choc finit donc par se stabiliser, à un rayon légèrement
inférieur — d’environ 2.5% — à celui initial. Ceci correspond au fait que le bord
interne évacue un « surplus » de masse et par conséquent une partie du support
de pression de l’écoulement dans les premiers instants de cette phase de relaxation.
Une fois la stationnarité numérique obtenue, le profil radial relaxé est recopié

à tous les angles de la simulation 2D, et des perturbations aléatoires en densité
sont ajoutées dans chaque cellule du domaine. Celles-ci sont d’amplitude relative
10−12, permettant ainsi d’observer la croissance linéaire des instabilités depuis de
très petites amplitudes. La durée maximale des simulations est fixée à 2.5, 4.5 et
6 secondes respectivement pour R =2, 3 et 4 1, celles-ci pouvant s’arrêter avant
dans le cas où le choc atteint le rayon du bord externe, de 1000 km pour rappel.
Dans ce cas, le modèle sera considéré comme ayant explosé. Pour déterminer le
temps d’explosion, le temps initial utilisé ne sera pas le lancement de la simulation
mais le moment à partir duquel le choc aura été déformé d’au moins 3 km, la crois-
sance des instabilités pouvant s’avérer très longue dans certains cas. Ce choix du
temps initial est plus proche de la réalité où les inhomogénéités pré-effondrement
des progéniteurs impliquent des perturbations d’amplitude relative de quelques
pourcents (Arnett et Meakin, 2011 ; B. Müller et al., 2017).

1. Ces temps correspondent approximativement à 200 temps d’advection du cas sans chauffage
ni rotation pour chaqueR.
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4.2. Explosions 1D

4.2.1. Connaissances a priori
Les conditions d’existence de solutions d’accrétion stationnaire à 1D ont été

étudiées par Burrows et Goshy (1993), qui ont mis en évidence un seuil en
luminosité des neutrinos lorsque les autres paramètres sont fixés, dont principa-
lement le taux d’accrétion. Au-delà de cette luminosité critique il n’existe pas de
solution stationnaire. Ce seuil est cependant relativement élevé (≃2 × 1052 erg⋅s−1
pour 0.1M⊙ ⋅s−1, ≳4 × 1052 erg⋅s−1 pour 1M⊙ ⋅s−1), et en particulier au-delà des
valeurs considérées dans notre étude.

Le seuil d’évolution dynamique en 1D a été calculé par Murphy et Burrows
(2008) pour desmodèles relativement réalistes de 11.2 et 15M⊙. Au-delà d’un cer-
tain seuil de luminosité, le choc est sujet à des oscillations instables qui conduisent
à une explosion.
Ces oscillations ont été interprétées par Fernández et Thompson (2009a)

comme la conséquence d’un cycle advectif-acoustique correspondant au mode𝓁 = 0 de SASI. Ils ont observé dans un modèle très simplifié sans chauffage que
la période des oscillations est comparable à deux temps d’advection du choc à la
PNS, soit le double de celle des modes de nombre d’onde angulaire 𝓁 plus élevé. En
incluant le chauffage par absorption de neutrinos, Fernández et Thompson
(2009b) ont pu confirmer cette propriété et ont mis en évidence un seuil d’insta-
bilité : l’analyse perturbative leur a permis d’établir le taux de chauffage critique
à partir duquel les oscillations deviennent instables, en fonction de l’intensité des
pertes d’énergie par dissociation des noyaux de fer au choc. Leurs résultats ont été
validés à l’aide de simulations numériques. Ils ont de plus observé que la dissocia-
tion influait grandement sur la transition entre oscillations instables et explosions :
l’explosion est systématique sans dissociation, mais nécessite un chauffage large-
ment supérieur au seuil d’instabilité si la dissociation est forte. Cependant, ce
résultat est lié à l’hypothèse que dans ce modèle la dissociation reste constante
quand le choc s’éloigne de sa position initiale : l’énergie perdue par cet effet devient
donc de plus en plus importante. Une implémentation plus réaliste qui tiendrait
compte de la recombinaison des particules α avec un taux de dissociation effectif
variable donnerait des résultats plus proches des cas sans dissociation.
Un deuxième seuil de luminosité a été défini par Fernández (2012), inter-

médiaire entre le seuil d’instabilité des oscillations et le seuil d’existence d’une
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solution stationnaire : c’est le seuil au-delà duquel les explosions sont obtenues
sans oscillation préalable. Ces deux seuils ont été caractérisés par Fernández
(2012) en définissant et comparant des temps caractéristiques.
Le critère pour le seuil d’explosion directe compare le temps d’advection au

rayon de gain 𝑡adv-g et le temps de chauffage 𝑡heat, définis comme suit :𝑡adv-g ≡ ∫𝑟g𝑟sh d𝑟𝑣𝑟 , (4.1)

𝑡heat ≡ −∭𝑟sh𝑟g d3𝑟 (ρ𝑒tot)∭𝑟sh𝑟g d3𝑟 𝒬 . (4.2)

Dans cette seconde définition on a introduit 𝑒tot = 𝑒 − GΜ𝑟 , l’énergie totale du
fluide. Ce temps de chauffage peut être vu comme le temps nécessaire au fluide
pour absorber suffisamment de neutrinos afin d’atteindre une énergie totale posi-
tive (et en particulier compenser l’énergie potentielle gravitationnelle), condition
nécessaire pour une libération de l’influence gravitationnelle de la PNS. L’ex-
plosion non-oscillatoire est obtenue pour 𝑡adv-g > 𝑡heat. Ce critère, aussi utilisé
en multi-D (e.g.Marek et Janka, 2009, Fig. 7), traduit que le chauffage doit
avoir lieu suffisamment rapidement par rapport à l’advection. On peut noter que
dans les modèles de Fernández (2012) et Fernández et al. (2014) le seuil d’ex-
plosion non-oscillatoire 1D correspond très bien avec le dépassement du seuil𝑡adv-g/𝑡heat = 1. En pratique, ce critère n’est qu’approximatif : la valeur exacte du
seuil dépend d’autres paramètres d’après les simulations deMurphy et Burrows
(2008). En effet, aucune explication physique n’ayant été proposée pour justifier
que ce seuil corresponde strictement à une transition, il semble probable que
l’accord obtenu par Fernández (2012) soit une coïncidence.

La figure 4.2 indique la valeur de ces deux temps dans nos modèles pour les cas
sans rotation (cette dernière ne modifiant que légèrement les valeurs) ; le seuil en χ
pour lequel 𝑡adv-g = 𝑡heat en fonction deR et pour différentes valeurs de la rotation
est de plus reporté sur la figure 4.4.
La transition entre évolution oscillatoire amortie et divergente dépend d’un

second temps d’advection, défini du rayon de gain à un rayon plus interne où les
perturbations de pression et de densité se trouvent être en opposition de phase. En
pratique ce rayon n’est pas calculable sur un profil stationnaire, et différents inter-
médiaires plus ou moins approximatifs sont utilisés, comme le temps d’advection
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Figure 4.2. – Comparaison des temps d’advection au rayon de gain 𝑡adv-g et de chauffage𝑡heat (en millisecondes) en fonction du paramètre χ et à rotation nulle (L = 0) pour les
différentes valeurs deR (bleu :R = 2, orange :R = 3 et vert :R = 4). L’égalité des temps
est obtenue respectivement à χ = 1.7, 4.1 et 8.1 pour R = 2, 3 et 4 ; ils valent alors 8.7,
33 et 76ms. La valeur de χ pour cette égalité est également reportée pour les valeurs deL = 0.2 et 0.5 sur la figure 4.4.
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jusqu’à une certaine valeur du refroidissement (Fernández, 2012) ou à travers
la région de refroidissement entière (Fernández et al., 2014). L’instabilité est
obtenue lorsque ce temps est inférieur au temps d’advection dans la région de gain𝑡adv-g.
4.2.2. Simulations

Afin de déterminer les seuils d’explosion 1D de nosmodèles, nous avons cherché
par dichotomie la valeur de χ pour laquelle nous obtenions une transition entre
oscillations décroissantes et croissantes.Ce critère esta priori suffisant pour décider
du caractère explosif ou non à 1D, les études citées précédemment ayant noté que
tous les modèles sans dissociation observant des oscillations instables finissent
par exploser. Nous observons d’ailleurs la même chose sur quelques cas tests,
à la condition près que la résolution numérique doit être suffisante : au-dessous
d’une certaine résolution de la grille, les oscillations du choc peuvent connaître
une saturation de leur amplitude, qui se traduit par une succession de phases
d’amplification séparées par une atténuation brutale (cf. figure 4.3).
Par ailleurs, cette comparaison du comportement à différentes résolutions

montre que la résolution dite « standard » et la résolution double de celle-ci
sont relativement similaires. Leur taux de croissance est notamment quasiment
identique et assez différent de celui dumodèle à faible résolution; les temps d’explo-
sion sont également très proches. Cela nous permet une validation supplémentaire
de la résolution utilisée dans les simulations, après les études de Kazeroni (2016)
l’ayant validée en l’absence de chauffage pour l’étude linéaire et non-linéaire de
SASI.
Finalement, les seuils obtenus sont présentés sur la figure 4.4. Notons qu’ils

sont bien au-delà de la condition 𝑡adv-g > 𝑡heat censéemarquer la transition entre les
oscillations 1D instables et les explosions 1D non-oscillatoires d’après Fernández
(2012) ainsi que Fernández et al. (2014). En particulier, le traitement des neutri-
nos plus réaliste employé par Fernández (2012) ne peut expliquer cette différence
car Fernández et al. (2014) observent ce même seuil dans un modèle simplifié
très semblable au nôtre et où en particulier le chauffage/refroidissement dû aux
neutrinos est implémenté par une fonction ad-hoc identique à la nôtre. Compte
tenu de la similarité des hypothèses, cette différence est à mettre au compte de la
géométrie cylindrique plutôt que sphérique. On sait que le temps d’advection dans
un flot d’accrétion sphérique est plus court que pour un flot cylindrique. Ainsi

108



4.2. Explosions 1D

0 1000 2000 3000 4000 5000

Temps physique [ms]

1

2

3

4

R
ay
on

du
ch
oc
[𝑟 sh(𝑡)/𝑟 s

h(0)]

Évolution du choc 1D en fonction du temps (R = 3, χ = 6)
Résolution÷2
Résolution×2
Résolution standard

Figure 4.3. – Simulations 1Dd’un cas présentant des oscillations instables. Les différentes
courbes représentent l’évolution du rayon du choc (en unités du rayon stationnaire initial)
en fonctiondu temps pour les trois résolutions spatiales distinctes utilisées : respectivement
1425, 2850 et 5700 cellules pour la résolution faible (pointillés verts), standard (trait
continu bleu) et haute (tirets orange). Les deux plus fortes résolutions sont très similaires
et donnent lieu à une explosion sur un temps comparable, la résolution faible est assez
éloignée des deux autres et ne conduit pas à une explosion.

109



4. Rôles relatifs du chauffage et de la rotation pour les explosions de supernovæ

le seuil 𝑡adv-g = 𝑡heat est plus rapidement atteint pour un modèle cylindrique, et
l’apparition d’explosions 1D non-oscillatoires à ce seuil dans les modèles sphériques
pourrait être une coïncidence. Une façon de vérifier cette hypothèse consisterait
à réaliser l’analyse perturbative de notre modèle cylindrique afin de confirmer que
les oscillations sont bien obtenues à partir du seuil observé dans nos simulations,
plutôt que lorsque 𝑡adv-g > 𝑡heat.
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Figure 4.4. – Bleu : Seuils en chauffage (gauche : luminosité des neutrinos ; droite : pa-
ramètre χ) d’explosions 1D en fonction de R pour différentes valeurs de la rotation L.
Orange : seuil pour l’égalité des temps de chauffage 𝑡heat et d’advection à travers la région
de gain 𝑡adv-g. Les amplitudes de variation en χ et enℒνe sont inverses : plusR augmente,
plus la valeur critique χ varie avec la rotation et moins celle deℒνe le fait.
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4.3. Stochasticité du caractère explosif
4.3.1. Résultats généraux sur nos modèles
Les figures 4.5 à 4.7 présentent les résultats obtenus sur le caractère explosif

ou non pour les différents modèles simulés. Les modèles « s’effondrant » 2 sont
représentés par des cercles sombres, les explosions par des étoiles colorées. S’il n’y
a qu’une seule réalisation d’un modèle, les couleurs employées sont le noir et le
rouge. Sinon, le nombre de réalisations conduisant à des explosions est indiqué
par une échelle de couleur tandis que la forme représente le caractère majoritaire.
Les seuils 1D sont rappelés sur les figures par des étoiles bleues.

Au premier abord, certains comportements sont similaires pour les trois valeurs
de rayons/taux d’accrétion : les simulations sans chauffage ni rotation n’explosent
pas, celles avec un chauffage important explosent. La magnitude du chauffage
critique dépend naturellement deR. L’effet de la rotation est en revanche moins
tranché : si son rôle est déterminant àR = 4— avec notamment des explosions
même sans chauffage —, il n’en est pas de même à R = 2 où ses effets sont très
faibles. Le second constat intéressant que l’on peut effectuer concerne la valeur deχ à laquelle on observe la transition entre « effondrements » et explosions. PourR = 2, cela a lieu bien en deçà de χ = 3, le rôle de la convection pour ces explosions
serait donc a priori exclu. ÀR = 3, ce seuil se rapproche beaucoup plus de χ = 3,
en particulier si l’on s’intéresse aux modèles explosant systématiquement. Ceci
suggère que le rôle de la convection est cette fois bien plus important — même si
non-indispensable, en particulier à fortes rotations — pour obtenir des explosions
réussies. ÀR = 4, le comportement semble plus ambigu. En l’absence de rotation,χ ≥ 3 semble de nouveau être un critère robuste d’explosion (des explosions
sont obtenues pour des valeurs inférieures, mais moins systématiquement). En
revanche, l’ajout d’une rotation très modérée, qui semblait déjà avoir un effet
inhibant dans le cas R = 3, rend ici très difficile l’obtention d’une explosion
robuste même pour χ ≥ 3.
Cependant cette vision un peu simplifiée des résultats cache de grandes dis-

parités entre les divers modèles explosant, une certaine diversité de mécanismes
étant observée et en particulier une grande variabilité des temps d’explosion qui
en résultent. Les figures 4.8 à 4.10 montrent les valeurs moyennes de ces temps

2. S’il n’y a pas d’explosion, cela signifie que la PNS va finir par s’effondrer en trou noir, une
phase que notre modèle simplifié ne peut évidemment pas étudier pour de nombreuses raisons.
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Figure 4.5. – Caractère explosif ou non des modèles pour R = 2, chaque modèle
correspondant à une valeur du paramètre χ et une valeur de rotation L. Les étoiles rouges
indiquent les modèles ayant donné lieu à une explosion, les ronds noirs ceux y ayant
échoué et correspondants par échéant à un effondrement en trou noir. Les étoiles bleues
rappellent le seuil d’explosion 1D observé à chaque valeur de rotation.
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Figure 4.6. – Idem figure précédente mais pourR = 3. De plus, une partie des modèles
a bénéficié de cinq réalisations, une échelle de couleurs est alors utilisée afin d’indiquer le
nombre d’explosions obtenues pour les modèles concernés.
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Figure 4.7. – Idem figure précédente mais pourR = 4.
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pour les différents modèles qui explosent, et du rayon maximum atteint par le
choc pour les autres. Pour les modèles avec plusieurs réalisations, si au moins
une explosion a été enregistrée la priorité est donnée à celle-ci et les réalisations
n’explosant pas sont comptabilisées comme une explosion au temps maximum
(pour rappel, respectivement 2.5, 4.5 et 6 secondes àR = 2, 3 et 4) afin d’en tenir
compte dans le calcul de la moyenne. Les incertitudes-types sont indiquées sur les
figures en vis-à-vis (R = 3 et 4 uniquement). On observe alors plusieurs résultats.
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Figure 4.8. – Idem figure 4.5 mais les couleurs représentent désormais le temps d’explo-
sion (étoiles) ou le rayon maximum atteint par le choc (ronds). Les tirets noirs indiquent
une estimation de la rotation à laquelle un rayon de corotation apparaît dans le domaine.
Cette estimation est basée sur la supposition que la période d’oscillation de SASI est égale
au temps d’advection depuis le choc jusqu’au rayon où le gradient de vitesse est maximal.
Le point noir sur l’axe χ = 0 correspond à la rotation à partir de laquelle Kazeroni et al.
(2017) observent l’apparition d’un rayon de corotation dans le régime non-linéaire de
SASI pour un modèle similaire sans chauffage.
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Figure 4.9. –Haut : Idem figure précédente mais pourR = 3. Bas : Incertitudes-types
des valeurs au-dessus pour les modèles ayant bénéficié de cinq réalisations.
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Figure 4.10. – Idem figures précédentes mais pour R = 4. Note : seuls les modèlesL = 0.20 n’ont pas bénéficié de réalisations multiples.
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Le premier est que pour R = 3 et 4, χ < 3 et pour des rotations faibles, les
explosions sont généralement plus lentes qu’ailleurs (et en particulier que celles
à rotations identiques et χ > 3) mais observent surtout une grande dispersion
du temps nécessaire à les obtenir ; dispersion qui disparaît à chauffage plus im-
portant ou rotation élevée. Ces deux caractéristiques illustrent la stochasticité
des explosions dans cette région de paramètres dominée par SASI. Cardall et
Budiardja (2015) avaient observé que leursmodèles— sans rotation —dominés
par SASI avaient un comportement explosif stochastique tandis que ceux domi-
nés par la convection ne l’avaient pas. Nous retrouvons donc ces caractéristiques
sans surprise. En revanche, la nouvelle information ici est que la rotation semble
diminuer le caractère stochastique des explosions dominées par SASI, la plage de
valeur de χ concernées par ces temps longs et dispersés diminuant avec la rotation.
Kazeroni et al. (2017) avaient déjà observé que la rotation diminuait la stochas-
ticité de SASI en ce qui concerne la période de rotation du pulsar formé, mais ici
nous montrons que de manière plus générale c’est le comportement dynamique
de SASI qui est bien moins stochastique en présence de rotation. Ceci pourrait
s’expliquer relativement bien en se rappelant que la rotation favorise le mode spiral
prograde (Yamasaki et Foglizzo, 2008), tandis qu’en l’absence de rotation on
observe une compétition des deuxmodes spiraux de sens opposés, qui peut parfois
devenir un mode de balancement. Ainsi les errements de SASI entre ces différents
modes pourraient être à l’origine de la stochasticité des résultats d’explosions. Pour
vérifier cette explication, il serait intéressant de vérifier quels modes dominent la
dynamique non-linéaire des différents modèles, et l’éventuelle variation dans le
temps du mode dominant au cours de l’évolution de ceux-ci.

Le second résultat, dans la continuité de cet aspect de la rotation, est que celle-ci
joue non seulement un rôle important pour obtenir des explosions àR = 3 ou 4,
mais qu’elle donne en plus lieu à des explosions relativement rapides. Cet effet est
de nouveau particulièrement visible àR = 4, où toutes les simulations L ≥ 0.15
explosent sur des temps courts (en regard de la durée maximale des simulations
correspondantes). Ceci peut s’expliquer en indexant la rotation non plus par la
vitesse azimutale au bord interne mais par l’énergie différentielle de rotation de la
région du choc. Cette énergie correspond à la différence entre l’énergie cinétique de
rotation de la configuration en rotation différentielle telle qu’établie initialement
et l’énergie cinétique de la configuration en rotation solide qui serait obtenue
en redistribuant le moment cinétique dans la région du choc. Celle-ci peut-être
approximée en supposant que seule la distribution de vitesse azimutale change et
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que le profil de densité reste inchangé, auquel cas on peut obtenir dans un premier
temps la fréquenceΩ0 de la rotation solide donnant le même moment cinétique
total puis l’utiliser pour calculer la différence d’énergie comme suit :

∫𝑟sh𝑟PNS

2π𝑟ρL d𝑟 ≡ ∫𝑟sh𝑟PNS

2π𝑟ρΩ0𝑟2 d𝑟 ⇔ Ω0 = L∫𝑟sh𝑟PNS
ρ𝑟 d𝑟∫𝑟sh𝑟PNS

ρ𝑟3 d𝑟 (4.3)

ΔE = 12∫𝑟sh𝑟PNS

2π𝑟(Ω2𝑟2 − Ω20𝑟2) d𝑟 = π∫𝑟sh𝑟PNS

ρ(L2𝑟 − Ω20𝑟3) d𝑟 (4.4)

Les figures 4.11 à 4.13 présentent de nouveau les résultats des simulations, mais
en utilisant désormais cette dernière quantité — normalisée par l’énergie gravi-
tationnelle — en ordonnée pour quantifier la rotation (ainsi que la luminosité
des neutrinos pour indexer le chauffage). On observe alors que les valeurs de rota-
tion utilisées précédemment se traduisent en des quantités d’énergie différentielle
singulièrement différentes pour les trois valeurs de R utilisées, et d’autant plus
grandes que ce rapport est grand (notez que la plage demoment cinétique couverte
àR = 2 est plus étendue que pour les autres valeurs deR). L’effet de la rotation est
donc un effet différentiel, ce que l’on pouvait attendre puisque le mécanisme de
SASI est sensible à la rotation différentielle et que SASI redistribue efficacement le
moment cinétique comme décrit notamment par Kazeroni et al. (2016, 2017).
Ainsi plus le réservoir différentiel est grand, plus SASI peut se développer et aider
à obtenir une explosion, rapidement qui plus est. Par ailleurs, cela explique le faible
effet de la rotation à R = 2 : les rotations impliquées ont beau être très impor-
tantes au bord interne, la petite taille de la région du choc implique une faible
énergie différentielle de rotation disponible, et les effets sont donc principalement
centrifuges.

Finalement, comme le suggèrent les figures 4.4 et 4.11, les explosions très rapides
àR = 2, χ > 1.75 sont en fait induites par le chauffage très important nécessaire
pour obtenir ces valeurs de χ pour le taux d’accrétion élevé correspondant à cette
valeur deR ; chauffage qui est tel que 𝑡adv-g > 𝑡heat dès l’état stationnaire dans cette
région de paramètres, ce qui n’est pas sans effets sur la dynamique. Ces explosions
sont d’ailleurs assez similaires à celles 1D directes sans oscillations observées par
Fernández (2012) ainsi que Fernández et al. (2014) au-delà de ce seuil, comme
l’illustre la figure 4.14.
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Figure 4.11. – Idem figure 4.8 mais en fonction de la luminosité des neutrinosℒνe et de
l’énergie différentielle de rotation (4.4).
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Figure 4.12. – Similaire à la figure 4.9mais en fonction de la luminosité des neutrinosℒνe
et de l’énergie différentielle de rotation (4.4). Les incertitudes-types liées à la stochasticité
ne sont pas rappelées.
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Figure4.13. – Similaire à la figure 4.10mais en fonctionde la luminosité des neutrinosℒνe
et de l’énergie différentielle de rotation (4.4). Les incertitudes-types liées à la stochasticité
ne sont pas rappelées.
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Figure 4.14. – Exemple d’évolution en fonction du temps des rayons minimum (bleu),
moyen (orange) et maximum (vert) du choc (en unités de la valeur stationnaire initiale)
pour une simulation représentative d’explosion prompte àR = 2 (modèles χ ≥ 1.75, iciχ = 3). Le choc croît de façon quasi axisymétrique comme le montre l’écart relativement
faible entre le maximum et le minimum de son rayon à tout instant.
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4.4. Abaissement du seuil de luminosité
Une façon de caractériser le bénéfice explosif des instabilités multidimension-

nelles consiste à comparer les seuils de luminosité des neutrinos conduisant à une
explosion à 2D et 3D, par rapport à l’évolution 1D.On sait depuis Liebendörfer
et al. (2001) qu’en 1D les luminosités nécessaires sont généralement trop impor-
tantes pour expliquer les explosions observées sauf pour les progéniteurs les moins
massifs. La comparaison systématique entre les seuils à 2D et à 3D nécessiterait des
études paramétriques qui ne sont pas encore abordables. Malgré leurs limitations,
les simulations 2D autorisent la couverture d’une large gamme de paramètres qui
peuvent nous éclairer sur les mécanismes en jeu.

Dans un premier temps, la figure 4.15 compare des seuils de luminosité condui-
sant à des explosions à 2D en fonction de ceux à 1D. Ces seuils 2D sont calculés
à moment cinétique fixé, mais différemment selon que l’on dispose d’une seule
(R = 2) ou plusieurs (R = 3, 4) réalisations pour les modèles. Dans le premier
cas, on calcule la moyenne de la luminosité des neutrinos entre le premier point
sans explosion et le premier point avec une explosion rapide (𝑡exp < 600ms afin
de surestimer plutôt que sous-estimer la barre d’erreur). Dans le second cas, on
effectue une moyenne pondérée par le nombre d’explosions sur la plage de stochas-
ticité, définie comme l’ensemble des modèles dont l’incertitude-type sur le temps
d’explosion est supérieure à 400ms.
Sont également reportés sur cette figure les résultats caractéristiques — sans

rotation —deMurphy et Burrows (2008) pour deuxmodèles : un de 11.2M⊙,
similaire de par ses caractéristiques à nos modèlesR = 4, et un de 15M⊙, plutôt
proche des casR = 3. Nos modèles sans rotation présentent une diminution de la
luminosité critique 10% supérieure à ces valeurs de référence. Cette différence est
représentative d’une tendance globale de nos modèles à exploser beaucoup plus
facilement en 2D qu’en 1D par rapport aux travaux similaires. Nous avançons
une explication simple de ces résultats : la quasi-totalité des études 2D existantes
utilisent des coordonnées sphériques et sont de fait axisymétriques. Aussi, toutes
ces études ne peuvent permettre qu’au mode de balancement de SASI de se dé-
velopper et non pas à ses modes spiraux, or nos résultats, dans la continuité de
ceux de Kazeroni et al. (2016, 2017), suggèrent que ces derniers jouent un rôle
important dans l’obtention de nos explosions.
Par ailleurs, on retrouve sur ce graphe des résultats discutés dans la partie pré-

cédente, à savoir le rôle très différent de la rotation aux différentes valeurs deR.
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Figure 4.15. – Abaissement des seuils de luminosité des neutrinos nécessaires pour
obtenir une explosion lors du passage de 1D à 2D, en fonction de la rotation L et pour les
différentes valeurs deR (bleu :R = 2, orange :R = 3 et vert :R = 4). Les barres d’erreurs
indiquent les incertitudes sur la détermination des seuils à 2D (celles sur les seuils 1D sont
négligeables en comparaison). Les points rouge et noir correspondent respectivement aux
modèles 15 et 11.2M⊙ de Murphy et Burrows (2008). La géométrie axisymétrique de
ces deux modèles explique probablement les seuils plus élevés qu’ils observent (cf. corps
du texte). La rotation quant à elle joue un rôle crucial à R = 4 ainsi que R = 3, mais
relativement négligeable àR = 2.
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Tandis qu’à R = 2 la fraction 2D/1D reste quasiment constante, elle diminue
assez rapidement à R = 3 et encore plus vite à R = 4. Dans un second temps,
nous nous concentrons donc maintenant sur ces effets de rotation et mesurons
le gain de luminosité par rapport aux modèles sans rotation, afin de comparer
nos résultats à ceux d’Iwakami et al. (2014b). Cette étude porte sur des modèles
3D simplifiés avec fonction de chauffage/refroidissement ad-hoc et ne modéli-
sant pas la PNS. Sa masse vaut 1.4M⊙ mais son rayon varie en fonction de la
luminosité des neutrinos et du taux d’accrétion. Les paramètres de leurs modèles
sont présentés au tableau 4.1. Dans un premier article, ils ont identifié le seuil de
luminosité donnant lieu à une explosion pour trois taux d’accrétion différents,
de 0.2, 0.6 et 1.0M⊙ ⋅s−1 (Iwakami et al., 2014a). Puis, dans le second article,
ils ont déterminé à chaque taux d’accrétion et pour deux valeurs de luminosité
légèrement inférieures au seuil déterminé précédemment la quantité de rotation
nécessaire pour obtenir de nouveau une explosion. Cela leur permet ainsi d’esti-
mer l’abaissement de la luminosité critique grâce à la rotation en fonction du taux
d’accrétion; leurs résultats sont reportés sur la figure 4.16 au côté des nôtres. Étant
donné les incréments de luminosité et de rotation utilisés dans leur étude, il ne
s’avère pas possible de distinguer les effets de la rotation selon le taux d’accrétion; il
apparaît cependant dans les trois cas que la rotation aidemais dans des proportions
limitées (baisse d’environ 10 à 15% de la luminosité critique pour les rotations
rapides). Ces résultats sont cohérents avec nos simulationsR = 2, ce qui coïncide
aux valeurs deR avec chauffage constatées dans leurs modèles comme on peut le
voir en comparant le tableau 4.1 à la figure 4.1a.

Le rôle très différent de la rotation en fonctiondeRpermet a priori de réconcilier
les résultats de Takiwaki et al. (2016) et Summa et al. (2018). Les premiers
étudient un modèle de 27M⊙, qui implique un taux d’accrétion relativement
élevé dans la phase stationnaire, de l’ordre de 1.0M⊙ ⋅s−1 contre typiquement
0.1 et 0.3M⊙ ⋅s−1 pour des modèles de respectivement 11.2 et 15M⊙. Cela se
traduit par une faible valeur deR, et la nécessité d’avoir des rotations très fortes
(𝑗 ≃ 5 × 1016 cm2 ⋅s−1) pour observer un effet de celles-ci sur la dynamique du
choc, comme ils l’ont constaté. En revanche, Summa et al. étudient un modèle de
15M⊙ dont la valeur typique deR au début de la phase stationnaire se situe entre3 et 4, soit proche de nos modèlesR = 3 une fois le chauffage inclus. Il paraît donc
raisonnable à la lumière de nos résultats qu’ils observent des effets de rotation
importants pour des valeurs bien plus modérées de celle-ci (𝑗 ≃ 1016 cm2 ⋅s−1 ;
pour référence la valeur maximale dans notre étude est de 𝑗 ≃ 1.5 × 1016 cm2 ⋅s−1).
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Figure 4.16. –Abaissement des seuils de luminosité des neutrinos donnant une explosion
en fonction de la rotation par rapport au cas L = 0.Gauche :Modèles présentés dans cette
étude, pour les différentes valeurs de R (bleu : R = 2, orange : R = 3 et vert : R = 4).
Contrairement à la figure 4.15, les incertitudes sont ici composées entre la détermination
du seuil 2D à une valeur deL donnée et celui àL = 0.Droite : Les simulations d’Iwakami
et al. (2014b), correspondant à des valeurs deR comprises entre 2 et 3 (le taux d’accrétion
le plus fort correspondant au R le plus faible), chauffage inclus (donc théoriquement
moins en excluant celui-ci, comme nous le faisons nous). La rotation n’abaisse que peu la
luminosité des neutrinos nécessaire à obtenir une explosion dans leurs modèles, ce qui est
cohérent avec nos résultatsR = 2.
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4.4. Abaissement du seuil de luminosité�̇� ℒ𝛎 𝛘 𝒓PNS 𝒓sh 𝐑 𝛃𝐜 𝐋𝐜
M⊙ ⋅s−1 1052 erg⋅s−1 — km km — 1016 cm⋅s−1 —

0.2 2.5 2.7 33 89 2.7 1.0 0.40
0.2 2.75 4.1 34 99 2.9 0.8 0.32
0.2 3.0 4.9 36 112 3.1 0.0 0.00
0.6 4.0 1.6 41 92 2.2 0.9 0.33
0.6 4.5 2.5 44 109 2.5 0.4 0.14
0.6 5.0 4.1 46 132 2.9 0.0 0.00
1.0 5.0 1.4 46 97 2.1 0.9 0.31
1.0 5.5 2.0 49 110 2.2 0.5 0.17
1.0 6.0 2.9 51 128 2.5 0.0 0.00

Table 4.1. – Paramètres desmodèles d’Iwakami et al. (2014a,b). β𝑐 représente lemoment
cinétique critique pour lequel l’explosion est obtenue, L𝑐 est la conversion de cette valeur
en notre système d’unités.

Finalement, la présence d’un rayon de corotation pourrait jouer un rôle dans
la diminution de la luminosité critique avec la rotation. Dans leur modèle sans
chauffage, Kazeroni et al., 2017 ont ainsi noté que la rotation augmente signifi-
cativement l’amplitude de l’asymétrie du choc ainsi que son rayon moyen à partir
du moment où un rayon de corotation est présent. Ces deux effets devraient avoir
un effet bénéfique pour l’obtention d’une explosion et pourraient ainsi donner
lieu à une diminution de la luminosité critique. Dans l’attente d’une analyse plus
approfondie (avec notamment unemesure de la période d’oscillation de SASI dans
sa phase non-linéaire), nous avons estimé la présence d’un rayon de corotation en
supposant que la période d’oscillation SASI est égale au temps d’advection du choc
jusqu’au rayon de plus fort gradient. Le moment cinétique correspondant à l’appa-
rition d’un rayon de corotation dans le domaine des simulations est représenté sur
les figures 4.8 à 4.10. On observe qu’une corotation est potentiellement présente
dans tout l’espace des paramètres où la luminosité critique est significativement
diminuée par la rotation. Il est donc possible qu’elle joue un rôle essentiel dans ce
phénomène.
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4.5. Limitations & perspectives

4.5.1. Rôle de la dissociation
La principale limitation dans notre étude semble être l’absence de la dissociation

des noyauxde fer à travers le choc. L’effet principal de la dissociation est de diminuer
l’énergie du flot en aval du choc. Cela rend les explosions plus difficiles à obtenir,
puisque le fluide se retrouve alors plus fortement lié gravitationnellement.

D’un point de vue quantitatif, les effets peuvent se voir à différents niveaux. Un
cas important est celui des temps d’advection et de chauffage. L’énergie cinétique
du fluide étant plus faible lorsque l’on tient compte de la dissociation, le temps
d’advection augmente. Ceci a également tendance à augmenter fortement la valeur
de χ obtenue pour une luminosité des neutrinos donnée, puisque χ dépend direc-
tement du temps d’advection à travers la région de gain. En revanche, le temps de
chauffage augmente également, puisqu’il faut fournir plus d’énergie au fluide pour
arriver à l’équilibre. Une conséquence directe est que la valeur de χ coïncidant avec
le seuil 𝑡adv-g = 𝑡heat est beaucoup plus élévée que précédemment, et notamment
bien au-delà du seuil d’instabilité linéaire de la convection. La partie basse de la
figure figure 4.17 illustre ceci en comparant deux modèles qui ne diffèrent que par
la prise en compte ou non de la dissociation (et sont par ailleurs très semblables
aux nôtres, en particulier la fonction de chauffage/refroidissement utilisée).
Par conséquent, il semble raisonnable d’attendre que les explosions soient ob-

tenues pour des valeurs de χ plus élevées que celles observées dans nos modèles,
et donc en particulier il pourrait ne pas y avoir de modèles explosifs dans les ré-
gions de paramètres où la convection est stable (χ < 3), au moins pour les faibles
rotations. Or si l’on considère que les effets stochastiques obtenus sont dus au rôle
déterminant de SASI dans la dynamique des modèles concernés, cela signifie que
l’obtention ou non d’une explosion pourrait s’avérer bien plus déterministe dans
des modèles plus réalistes incluant des effets de dissociation.
Il ne faut cependant pas être catégorique sur l’effet de la dissociation dans un

modèle réaliste, car comme observé par Fernández et Thompson (2009b),
la prise en compte de la recombinaison en particules α sous le choc permet de
compenser en partie les effets de la dissociation en régime dynamique, à condition
que le choc puisse atteindre le rayon typique au-delà duquel cette recombinai-
son peut avoir lieu (typiquement ≈220 km). Or SASI est susceptible d’agrandir
suffisamment le rayon du choc pour cela, en particulier en présence de rotation
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Figure 4.17. – Paramètres stationnaires des simulationsR = 2.5 de Fernández et al.
(2014) en fonction du chauffage (B = 0.009 ↔ ℒν = 1052 erg⋅s−1), avec (à droite)
et sans (à gauche) dissociation. Bas : quelques paramètres sans dimensions. Les seuils
caractéristiques sont indiqués.Haut : taux de croissance des différents modes instables tels
qu’obtenus par l’analyse perturbative. Le petit cercle noir indique l’obtention d’explosions
1D, oscillatoires à gauche et directes à droite. Ce second cas correspond au franchissement
du seuil 𝑡adv-g = 𝑡heat ; dans le cas sans dissociation la transition entre explosions oscillatoires
et non-oscillatoires est obtenue pour ce même seuil. En revanche le seuil 𝑡adv-g = 𝑡adv-c ne
coïncide pas avec l’apparition des oscillations instables comme le montre l’analyse linéaire.
On note que la dissociation a un effet important sur la valeur de χ obtenue pour un
chauffage donné; les rapports des temps sont également affectés mais dans une moindre
mesure. En particulier, si χ = 3— seuil d’instabilité de la convection — était obtenu
pour 𝑡adv-g = 𝑡heat sans dissociation, il n’en est rien avec dissociation où l’on a plutôt𝑡adv-g ≃ 0.1 × 𝑡heat à ce moment-là.
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différentielle, et son rôle peut donc rester important pour un certain nombre de
modèles.

Il semble donc pertinent qu’une prochaine étude s’intéresse à l’effet de la disso-
ciation, sans ou avec recombinaison α, sur les résultats présentés dans ce chapitre.

4.5.2. Effets géométriques et de dimensionnalité
Un autre aspect qui doit être discuté est celui de la géométrie utilisée, à savoir

l’accrétion cylindriqueplutôt que sphérique, avec également enfiligrane la question
nécessairement liée de la dimensionnalité. Durant ce chapitre, nous avons déjà
abordé les principales différences qui en découlent. Ici, nous revenons sur celles-ci
et étendons la discussion en relation avec les résultats récents de Summa et al.
(2018).
La première des différences concerne les caractéristiques de l’écoulement sta-

tionnaire : l’advection post-choc est plus rapide en coordonnées sphériques que
cylindriques (Kazeroni et al., 2016), et par conséquent à luminosité des neutri-
nos équivalente la valeur de χ est plus faible. Si l’on compare la partie droite de
la figure 4.4 avec celle gauche de la figure 4.17, et en sachant que cette dernière
correspond à R = 2.5 dans un modèle par ailleurs très similaire au nôtre, cela
ne semble en revanche pas changer outre mesure les valeurs relatives de χ et du
ratio 𝑡adv-g/𝑡heat (l’unité de ce dernier étant obtenue pour χ = 3 dans l’étude de
Fernández et al., 2014, contre ≈1.7 et ≈4.1 respectivement à R = 2 et 3 dans
nos modèles). Aussi cela nous amène à penser que le choix des coordonnées ne
joue pas un rôle important de ce point de vue-là sur nos résultats, puisque les
frontières (instabilité convective et « explosabilité ») que délimitent ces deux pa-
ramètres ne bougent pas significativement l’une par rapport à l’autre en passant
des coordonnées sphériques aux cylindriques.
La deuxième différence joue un rôle en revanche plus important dans nos

résultats, à savoir la possibilité pour les modes spiraux de SASI de s’exprimer
dans nos modèles contrairement à ceux— toujours 2D — en géométrie sphérique
qui sont axisymétriques. Or commemontré par Kazeroni et al. (2017, 2018), ces
modes sont importants pour que SASI ait un impact conséquent sur la dynamique
du choc. En particulier, Fernández (2015) a observé que les modes spiraux à 3D
donnent plus facilement lieu à des explosions que les modes de balancement à 2D
car ils contiennent plus d’énergie cinétique transverse. Cette différence permet
d’expliquer un certain nombre de résultats comme ceux de Summa et al. (2018)
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qui observent un effet négatif de la rotation à 2D mais positif à 3D. En effet,
dans leurs modèles 2D— axisymétriques donc — une rotation plus importante
implique une luminosité des neutrinos plus faible toutes choses égales par ailleurs,
et donc des modèles plus compliqués à faire exploser. Or l’apport principal de
la rotation pour SASI se situe sur l’amplitude du mode spiral prograde, mais les
modes spiraux ne peuvent se développer dans leurs modèles et la rotation ne peut
donc jouer son rôle d’apport bénéfique à la dynamique du choc pour conduire
à une explosion. En revanche, lors du passage à 3D ils observent que les modèles
sans rotation sont plus difficiles à faire exploser (ce qui pour le coup semble être
une tendance générale lors du passage de 2D à 3D), tandis que ceux avec rotation
explosent relativement facilement.
Pour confirmer ces aspects, il serait souhaitable d’étendre notre étude à des

modèles 3D en coordonnées sphériques qui garderaient la simplicité de notre
description afin de permettre une étude— même si nécessairement restreinte en
termes paramétriques — des effets de dimensionnalité et de coordonnées.

☙❧
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Au chapitre précédent, nous avons vu quelles étaient les influences
relatives du chauffage et de la rotation pour l’obtention d’explosions, et
ce en fonction des différents rapports de rayons/taux d’accrétion.Dans
ce chapitre-ci, nous nous proposons d’identifier le rôle des différentes

instabilités dans l’obtention de ces explosions, afin notamment de comprendre
comment la rotation et le chauffage influent sur le devenir d’un cœur d’étoile en
effondrement. Dans un premier temps, nous tâcherons de définir les différents
mécanismes d’explosions observés (section 5.1), et nous montrerons un certain
nombre de différences dans leur comportement temporel à travers des diagnostics
standards. Puis, dans un second temps, nous nous intéressons à la caractérisationde
cesmécanismes au travers d’une quantité moins usitée, le rapport des composantes
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d’énergie cinétique non-axisymétrique (section 5.2.1). Enfin, nous nous penchons
sur le caractère asymétrique des explosions liées à ces mécanismes (section 5.2.2).

5.1. Différents régimes d’explosions
Cette première section propose en premier lieu une description visuelle et qua-

litative des différents mécanismes types pouvant mener à une explosion réussie
et observés dans nos simulations. En pratique, il n’existe pas de frontières nettes
entre les différents régimes, mais pour un petit ensemble de cas identifiés comme
emblématiques d’unmécanisme donné, nous comparons l’évolution de différentes
grandeurs afin de dégager les caractéristiques de ces différents chemins vers l’explo-
sion.

5.1.1. Des explosions en présence de SASI
La majorité des explosions obtenues sont au moins partiellement gouvernées

par SASI. Cet état de fait n’est cependant pas général, et est lié au domaine de
paramètres exploré : puisque nous nous sommes concentrés sur la zone de tran-
sition entre effondrements et explosions, située principalement dans les régions
où la convection est linéairement stable, il est logique que cette dernière ne joue
pas un rôle important dans la plupart des explosions que nous avons observées.
Comme envisagé en fin de chapitre précédent, le constat pourrait s’avérer différent
en incluant la dissociation dans notre modèle, ce qui aurait pour effet potentiel de
décaler les seuils d’explosion vers des valeurs de χ plus élevées.

La plupart des explosions dominées par SASI peuvent être décrites de la façon
suivante : dans un premier temps, l’instabilité se développe, soit sous la forme d’un
mode de balancement (superposition de deux modes𝓂 = ±1, figure 5.1a) pour
une partie des cas sans ou avec de faibles rotations, soit sous la forme d’un mode
spiral (un unique mode𝓂 = ±1, figure 5.1b) pour les autres cas, éventuellement
double (𝓂 = 2, figure 5.1c) pour les plus fortes rotations.
Puis, dans la phase non-linéaire, c’est quasi systématiquement un mode spiral

prograde 𝓂 = 1 qui prend le dessus, même si dans les cas sans rotation une
alternance entre les deux sens de rotation (𝓂 = ±1) et le mode de balancement
peut être observée, conformément aux observations de Kazeroni et al. (2016,
2017).
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(a) Exemple de mode de balancement de
SASI (R = 2, χ = 1, L = 0).
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(b) Exemple demode spiral𝓂 = 1 de SASI
(R = 2, χ = 1, L = 0.15).
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(c) Exemple demode spiral𝓂 = 2 de SASI
(R = 3, χ = 1.5, L = 0.25).
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(d) Exemple d’explosion dominée par SASI
(R = 3, χ = 2.5, L = 0.05).

Figure 5.1. – Instantanés en entropie (la valeur zéro sur l’échelle de couleur représente la
valeur initiale immédiatement après le choc) pour divers modes de SASI en début de phase
non-linéaire et une explosion dominée par SASI. L’asymétrie du choc à grande échelle est
bien visible ; on observe également quelques instabilités parasites.
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Ce mode spiral connaît la plupart du temps une alternance d’expansions et
de récessions, qui finit par donner lieu à une explosion suite à une expansion
suffisamment prolongée pour augmenter considérablement le temps de résidence
de la matière dans la région de gain (cf. figure 5.14, case en haut à droite, pour
une courbe typique d’évolution du choc). Ces explosions sont particulièrement
asymétriques du fait du caractère spiral𝓂 = 1 de l’instabilité, le « départ » du
choc se faisant par extension radiale du côté proéminent de l’instabilité. Une
illustration typique de la morphologie du choc pour ces explosions est présentée
figure 5.1d.

5.1.2. Deux types d’explosions liées au chauffage
Parfois cette alternance ne se présente pas, car l’augmentation de la taille du

choc obtenue dès la phase faiblement non-linéaire est suffisante pour augmenter
conséquemment l’efficacité du chauffage. Dans ce cas on parle plutôt d’explosions
dominées par le chauffage, mais initiées par SASI.

Ce cas correspond particulièrement aux simulationsR = 2, où le taux d’accré-
tion et le taux de refroidissement sont élevés : le développement de la convection
dans la région de gain χ ∼ 3 nécessite une luminosité des neutrinos plus élevée
pourR = 2 que pourR = 3 (cf. figure 3.1). En conséquence, tout accroissement
dynamique de la région de gain résulte en une augmentation relativement forte
du taux de chauffage, i.e. de la quantité d’énergie déposée. Cela peut également
mener au développement de convection dans le régime non-linéaire, la valeur de χ
s’accroissant avec la taille de la région de gain.
Cependant la plupart des cas produisent plutôt une explosion « prompte » :

dès que SASI a suffisamment augmenté la taille du choc, celui-ci connaît une
inflation relativement axisymétrique qui s’emballe très rapidement pour mener
à l’explosion. La figure 5.14, colonne de gauche, montre des exemples typiques
d’évolution temporelle du rayon du choc pour ces cas.
Pour les valeurs de R plus grandes, donc un taux d’accrétion plus faible, le

taux de chauffage stationnaire requis pour obtenir l’instabilité convective est plus
faible, et cette sensibilité du chauffage vis-à-vis du déplacement du choc est moins
marquée. On note sur les figures 3.1 et 4.4 que la luminosité requise pour χ = 3
atteint 97% du seuil d’explosion 1D pourR = 2, et seulement 45% àR = 4.

Il existe donc pourR = 3 et 4 une gamme de paramètres tels que la convection
se développe dès la phase linéaire (e.g. figure 5.3b) et produit une expansion de
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(a) Explosion liée au chauffage à partir d’un
mode de balancement de SASI (R = 2,χ = 2, L = 0).
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(b) Explosion liée au chauffage à partir d’un
mode spiral𝓂 = 1 de SASI (R = 2, χ =1.5, L = 0.20).
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(c) Explosion liée au chauffage après dé-
veloppement convectif (R = 2, χ = 3,L = 0). Le début de la phase non-linéaire
correspondante est montrée figure 5.3a.

Figure 5.2. – Instantanés en entropie de différents types d’explosions dominées par le
chauffage brut.
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la région de gain favorable à l’explosion. Ces explosions sont dominées par le
chauffage pour son rôle convectif. Elles sont caractérisées par une déformation
initiale du choc selon unmode d’ordre beaucoup plus élevé et l’apparition de bulles
convectives partant de la base de la région de gain. Après une phase d’évolution
relativement chaotique, le choc, poussé par les bulles convectives, connaît une
phase d’expansion à laquelle contribue souvent un mode spiral de SASI. Puis
suivent une alternance de phases chaotiques et d’expansion, avec une présence
plus ou moins intermittente de SASI. L’explosion peut alors être obtenue par le
développement soutenu d’un mode spiral très asymétrique (e.g. figure 5.3d pourR = 4, χ = 4.5), ou par une poussée convective plus étendue spatialement (e.g.
figure 5.3c pourR = 3, χ = 3.5).
5.1.3. Comparaison des différents types d’explosions

Dans cette partie, nous nous concentrons sur l’étude de six simulations emblé-
matiques des types d’explosions identifiées précédemment. Les caractéristiques de
l’ensemble choisi sont rappelées au tableau 5.1, ainsi que la couleur utilisée pour
les identifier dans les graphiques de cette section.𝐑 𝛘 𝐋 Type Explosion Couleur

2 1.5 0.20 Chauffage + SASI Figure 5.2b bleu
2 2.0 0.00 Chauffage + SASI Figure 5.2a orange
2 3.0 0.00 Chauffage Figure 5.2c vert
3 2.5 0.05 SASI Figure 5.1d rouge
3 3.5 0.00 Convection + SASI Figure 5.3c violet
4 4.5 0.00 Convection + SASI Figure 5.3d marron

Table 5.1. – Simulations emblématiques étudiées. La couleur est celle des courbes corres-
pondantes dans les figures suivantes.

Rayon moyen du choc

L’évolution temporelle du rayon du choc permet de distinguer les explosions
rapides dominées par le chauffage de celles dépendantes de SASI ou de la convec-
tion. La figure 5.4a montre l’évolution du rayon moyen du choc pour les six cas
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(a) Convection très marquée àR = 2 (χ =3, L = 0).
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(b) Convection en début de phase non-
linéaire àR = 3 (χ = 4, L = 0).
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(c) Explosion dans un modèle dominé par
la convection— même si SASI est présent
par intermittence durant l’évolution (R =3, χ = 3.5, L = 0).
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(d) Explosiond’unmodèle avec convection
et SASI visible dans l’état final (R = 4,χ = 4.5, L = 0).

Figure 5.3. – Différents instantanés (phase faiblement non-linéaire, explosion) en entro-
pie de modèles dominés principalement par la convection.
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emblématiques identifiés précédemment (tandis que la figure 5.14montre le rayon
minimum, moyen et maximum pour chacun des cas séparément) . Les explo-
sions dominées par le chauffage s’y distinguent par une augmentation brutale et
quasi monotone du rayon moyen du choc. On différencie néanmoins les trois cas
possibles : la courbe verte, correspondant au déclenchement convectif, montre
une progression un peu irrégulière mais toujours monotone, tandis que le mode
de balancement𝓂 = 1 est bien visible sur la courbe orange (succession de pics
assez régulièrement espacés) et la progression très régulière puis saturée liée à un
mode spiral (ici𝓂 = 2) de SASI est observable sur la courbe bleue. Ce type de
progression initiale est également visible sur la courbe rouge, qui présente de plus
le caractère typique des simulations dont l’évolution est dominée par SASI : une
succession de pics assez « lisses » et régulièrement espacés (ici ∼60ms). Ce dernier
trait se retrouve aussi de manière plus intermittente dans la courbe violette, modèle
qui montre une alternance entre des phases dominées par SASI et d’autres par la
convection. L’évolution du choc est généralement plus chaotique dans les phases
où l’instabilité dominante est la convection induite par les neutrinos (courbes
violette etmarron).
Par ailleurs, les simulations dominées par SASI dans la phase linéaire se dis-

tinguent par une longue période de stagnation initiale du rayon du choc. Ceci est
dû au faible taux de croissance de SASI, qui met un certain temps à atteindre une
amplitude visible en partant des perturbations extrêmement faibles initiales. La
figure 5.4b montre par exemple la croissance de l’amplitude du mode𝓂 = 1 pour
la simulation de paramètresR = 3, χ = 2.5 etL = 0.05 (courbe rouge sur les autres
graphiques). Dans la suite et afin de rendre la comparaison entre les différents
modèles plus claire, nous redéfinissons l’instant initial pour chaque simulation
comme le moment où la déformation du choc atteint 3 km (différence entre les
rayons extremums; ce qui avec notre résolution numérique spatiale correspond
à 10 cellules).

Effets liés au chauffage

La différence principale de comportement entre les modèles où l’explosion est
dominée par l’effet brut du chauffage et les autres a été mise sur le compte de
l’importance très différente du chauffage pour les modèles concernés. Cet aspect
est mis en évidence sur la figure 5.5a montrant l’évolution du chauffage net pour
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(a) Évolution du rayon moyen du choc pour six cas emblé-
matiques de comportements d’explosion. L’unité verticale
est en fonction du rayon initial du choc, qui diffère pour
chaque simulation.
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(b) Évolution de l’ampli-
tude dumode𝓂 = 1 dans
la phase linéaire (R = 3,χ = 2.5, L = 0.05).

Figure 5.4. – Évolution du choc et croissance linéaire du mode𝓂 = 1 d’un cas SASI
(courbe rouge de gauche). L’amplitude de ce mode est mesurée par la transformée de
Fourier azimutale de la vitesse 𝑣θ à un rayon fixe situé entre la PNS et le choc. Cette
croissance linéaire lente (qui peut parfois démarrer à partir de perturbations d’amplitude
10−12) explique l’absence apparente d’évolution initiale des diverses quantités pour les
modèles dominés linéairement par SASI. Dans les figures suivantes et afin de faciliter la
comparaison des différents modèles, nous nous plaçons dans un cas plus réaliste où les
inhomogénéités pré-effondrement du progéniteur vont entraîner une déformation initiale
du choc. Nous choisissons son amplitude comme étant de 3 km (quelques pourcents) et
définissons le 𝑡0 des modèles à partir de ce point.
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les différents modèles. Cette quantité est définie simplement comme suit :𝒬net = ∭𝑟sh𝑟g 𝒬 d3𝑟. (5.1)

Elle correspond ainsi à la variation non-adiabatique de l’énergie dans la région de
gain, c’est-à-dire au différentiel entre le gain dû au chauffage et la perte due au
refroidissement. On constate alors que lesmodèles dominés par l’effet du chauffage
montrent une croissance et des valeurs plus importantes de cette quantité. Il
est intéressant de noter que les valeurs initiales des modèles à R = 2, χ = 1.5
(courbe bleue) et R = 3, χ = 3.5 (courbe violette) sont similaires, mais que la
différence se creuse rapidement quand le rayon du choc augmente. On retrouve
ici l’effet introduit dans la section 5.1.2, à savoir l’impact deR sur la sensibilité du
chauffage vis-à-vis d’un déplacement du choc. Cette différence peut se comprendre
en regardant des profils radiaux initiaux de la contribution à 𝒬net (figure 5.6a).
On observe alors que pour une même valeur de χ la distribution spatiale de la
contribution n’est pas du tout la même. En particulier, la valeur au niveau du choc
a un poids bien différent (on peut par exemple la comparer à la valeur au pic situé
au bas de la région de gain), et on comprend en extrapolant ces courbes pour les
déplacements du choc que les variations ne seront pas du même ordre.
Finalement, cette différence dans le chauffage net impacte consécutivement le

temps de chauffage (4.2) et par conséquent le ratio des temps d’advection (4.1)
et de chauffage dans la région de gain (figure 5.5b). Le calcul de ces quantités
dans la phase non-linéaire est défini de la façon suivante : le temps d’advection est
défini en divisant la masse dans la région de gain par le taux d’accrétion. Le temps
de chauffage est défini en divisant l’énergie gravitationnelle, plutôt que l’énergie
totale, par le taux de chauffage. En effet, en l’absence de dissociation dans notre
modélisation, l’énergie totale (la somme des énergies gravitationnelle, cinétique et
interne) dans la région de gain est susceptible de devenir positive. Les variations
observées correspondent principalement aux variations du volume de la région de
gain, et conséquemment de la masse contenue dans celle-ci (lorsque le volume/la
masse augmentent, le temps d’advection augmente) ainsi que du chauffage net
(dont l’augmentation diminue le temps de chauffage et inversement). Ces deux
variations agissent dans le même sens, d’où une amplification de l’effet observé
pour le chauffage net seul. Nous constatons au passage qu’il ne semble pas exister
de seuil pour le ratio de ces temps nécessaire à l’obtention d’une explosion dans
notre cas, mais possiblement un seuil suffisant en ce qui concerne l’obtention
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(a) Chauffage net (intégrale du chauffage𝒬 dans la région de gain, équation 5.1) en
fonction du temps.
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Figure 5.5. – Deux quantités directement liées au chauffage pour la série de modèles
emblématiques.

d’une explosion rapide (il faudrait néanmoins traiter l’ensemble de nos simulations
pour pouvoir l’affirmer avec plus de certitude).
Une autre grandeur liée assez directement au chauffage est le paramètre de

convection χ (2.3). Sa définition permet de le calculer aisément en régime sta-
tionnaire, mais il faut prendre quelques précautions en régime non-linéaire. En
effet, cette quantité est elle-même non-linéaire envers les variables du flot, et la
manière de la calculer a son importance. Pour ce faire, nous effectuons la moyenne
azimutale des différentes quantités (S, 𝑣𝑟…) du flot, mais en tenant compte uni-
quement de la contribution des régions situées sous le choc (moyenne notée ⟨⟩sh).
Puis nous calculons le gradient d’entropie à partir de ce flot moyenné (en entropie
ou à partir des variables primaires P et ρ, les résultats étant très similaires), qui
nous permet alors de calculer la fréquence de Brunt-Väisälä et enfin χ, ce qui
numériquement se traduit ainsi :

χ = ∑𝑟g<𝑟𝑖≤𝑟sh ℑ𝔪(√GΜPNS𝑟2𝑖 γ−1γ ⟨S⟩sh(𝑟𝑖)−⟨S⟩sh(𝑟𝑖−1)𝑟𝑖−𝑟𝑖−1 )⟨𝑣𝑟⟩sh(𝑟𝑖) (𝑟𝑖 − 𝑟𝑖−1) (5.2)

Cette méthode atteint ses limites lorsqu’une région de vitesses radiales positives
apparaît dans l’écoulement moyen : la présence de valeurs de 𝑣𝑟 proches de zéro
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Figure 5.6. – Comparaison des contributions locales aux grandeurs liées au chauffage𝒬net et χ à travers la région de gain pour les différentes valeurs de R (χ = 2, L = 0).
Les valeurs très différentes de la contribution locale au niveau du choc (représenté par
les gradients abrupts) montrent qu’une augmentation de son rayon va avoir un effet
beaucoup plus grand àR = 2 qu’aux plus grandes valeurs de ce paramètre.

(aux bords de la région positive) peut faire diverger l’intégrale définissant χ tandis
que les valeurs positives peuvent la rendre négative. Par conséquent, nous limitons
l’étude de cette évolution temporelle à la phase où les vitesses moyennes radiales
sont strictement négatives. Nous notons que les variations non-monotones de
l’entropie (mêmemoyennée azimutalement) en fonction du rayon impliquent une
surestimation de la valeur de χ. Il convient donc de rester prudent dans l’interpré-
tation de cette grandeur en régime non-linéaire, en privilégiant l’analyse qualitative
des tendances systématiques.
Néanmoins, nous pouvons observer sur la figure 5.7 un certain nombre de

comportements caractéristiques des mécanismes sous-jacents. Les modèles prin-
cipalement dominés par la convection (courbes violette etmarron) ont tendance
à rester vers des valeurs de χ faibles, en particulier proches du seuil linéaire. Cela
correspond également aux observations de Fernández et al. (2014) ainsi que
Kazeroni et al. (2018) qui expliquent ce résultat par le fait que la convection
« ajuste » l’écoulement vers le seuil critique. D’autre part, les modèles dominés
par SASI (courbe rouge et dans une moindre mesure bleue) montrent une crois-
sance relativement importante de ce paramètre, vers des valeurs bien plus grandes
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que celles atteintes par les modèles convectifs. Cet effet est également observé par
Fernández et al. (2014) ainsi que Cardall et Budiardja (2015), même si dans
de moins grandes proportions (cela dit, leur méthode de calcul du χ non-linéaire
est probablement différente— cf. section 5.3.2). Cela correspond a priori au fait
que SASI étend grandement la région de gain, mais sans que cela ne laisse nécessai-
rement le temps à la convection de se développer. Cette idée permet également
d’interpréter la courbe verte : cette fois c’est le chauffage qui est responsable de
l’augmentation rapide du rayon du choc et avec celui-ci de la taille de la région de
gain, à nouveau sans que la convection ait le temps de se développer (même si en
l’occurrence elle est présente en phase linéaire).
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Figure 5.7. – Évolution de χ en fonction du temps, tel que calculé à l’aide de l’équa-
tion (5.2). La ligne pointillée noire indique le seuil d’instabilité linéaire, χ = 3. Contrai-
rement aux autres graphiques, les courbes ne se stoppent pas à l’instant de l’explosion
mais à celui de l’apparition d’une région de vitesses radiales positives sur le flot moyenné
azimutalement.
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Dynamique du point triple & SASI

Une des caractéristiques emblématiques des modes spiraux de SASI est l’exis-
tence d’un point triple du choc (ou plusieurs, en présence demodes d’ordre𝓂 > 1
ou de la superposition de deux modes 𝓂 = ±1 par exemple), dont la vitesse
de rotation est donnée par la fréquence de l’instabilité. Ce point triple coïncide
généralement avec le rayon minimal du choc— même si ça n’est pas nécessaire-
ment le cas — et nous utilisons donc cela pour suivre l’évolution de sa position
angulaire au fil du temps. Plutôt qu’une mesure d’angle dans l’intervalle [−π; π],
nous mesurons la position du point triple en comptant les tours qu’il effectue. Les
discontinuités qui apparaissent dans la figure 5.8 sont dues aux croisements de
minima locaux. Notre mesure pourrait être améliorée en suivant plusieurs minima
locaux et en privilégiant la continuité de leur position et de leur vitesse angulaire.

D’après nos résultats présentés figure 5.8, le suivi de ce point triple semble
permettre de détecter assez facilement la présence dumode spiral de SASI. En effet,
les cas ne montrant pas d’instabilité SASI (courbe verte) ou dominés uniquement
par la convection (partie initiale des courbesmarron et violette, ainsi que d’autres
portions de cette dernière comme entre 1200 et 1600ms) présentent une évolution
erratique de la position du point triple, tandis que les cas ou phases présentant une
instabilité SASI observent une évolution régulière de la position angulaire du point
triple. On peut également noter quelques particularités, comme un changement
du sens de rotation du mode spiral dans le cas de la courbe violette (aux environs
de 600ms), ou la présence de sauts dans une évolution par ailleurs régulière pour
la courbe bleue, ce qui correspond en fait à la présence d’un mode spiral𝓂 = 2
et conséquemment un basculement du rayon minimum du choc entre les deux
points triples correspondants (cf. figure 5.1c pour une illustration d’un tel mode
et de la présence de deux points triples).

On peut aussi observer sur la figure 5.8 la stagnation du point triple dans les
phases finales des courbes bleue et orange, qui correspondent au fait — discuté
au début de cette section — que le chauffage prend complètement le relais de
l’expansion du choc à ce stade, le mode d’instabilité de SASI se retrouvant presque
immobilisé en laissant son empreinte sur la géométrie du choc au moment de
l’explosion.
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Figure 5.8. – Position angulaire (azimuth) du point triple— en nombre de tours parcou-
rus en fonction du temps — pour les différents modèles emblématiques. Une évolution
régulière et soutenue (à la hausse ou à la baisse) de cette grandeur indique la présence d’un
mode spiral de SASI. Notons que les plages des axes sont très différentes entre les deux
sous-figures, les pointillés gris dans celle de droite indiquent l’emplacement occupé par
celle de gauche.

5.2. Diagnostics de l’instabilité dominante au
moment de l’explosion

Après la discussion en grande partie qualitative de la section précédente, nous
tenterons dans cette section de déterminer si des diagnostics quantitatifs de la
structure de l’explosion pourraient permettre de déterminer l’instabilité dominant
la dynamique. Nous discuterons successivement la répartition directionnelle de
l’énergie cinétique non-axisymétrique (5.2.1) puis le degré d’asymétrie du choc au
moment de l’explosion (5.2.2).

5.2.1. Énergie cinétique non-axisymétrique
Définitions et pré-connaissances

Une première idée pour tenter de caractériser le rôle des différents mécanismes
dans l’obtention d’une explosion consiste à comparer les quantités d’énergie ci-
nétique non-axisymétrique radiale et azimutale. On pourrait en effet s’attendre
à ce que la convection et SASI aient des signatures différentes. Dans le cas de la
convection qui est le mieux connu, les simulations numériques montrent qu’il
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existe une équipartition approximative entre l’énergie cinétique radiale et l’énergie
cinétique transverse totale (Murphy et al., 2013; Kazeroni et al., 2018). Cette
propriété se vérifie aussi bien pour les simulations numériques 2D (auquel cas
l’énergie cinétique transverse contient une seule composante) que pour les simu-
lations numériques 3D (auquel cas l’énergie cinétique transverse est la somme
de deux composantes). Ce résultat peut s’interpréter par le fait que les modes
de convection les plus instables correspondent à des cellules convectives approxi-
mativement circulaires (Chandrasekhar, 1961 ; Foglizzo et al., 2006). Si
l’on imagine une cellule convective circulaire parcourue à vitesse constante, une
particule de fluide aura ainsi une différence de vitesse par rapport au flot moyen
qui décrit toutes les directions possibles de manière équitable.

En ce qui concerne SASI, la distribution d’énergie cinétique entre les différentes
directions n’a, à notre connaissance, jamais été discutée, mais on peut s’attendre
à un résultat différent en appliquant le même raisonnement qualitatif. En effet,
les dimensions λ𝑟, λθ des cellules de vorticité de SASI dans les directions radiale et
azimutale sont données par :λ𝑟 ≈ 2π𝑣𝑟ωSASI ≃ 2π𝑣𝑟𝑡adv2π ≃ 𝑟sh − 𝑟PNS (5.3a)λθ ≈ 2π𝑟𝓂 ≃ π(𝑟sh + 𝑟PNS)𝓂 . (5.3b)

Ainsi, le ratio d’aspect λθ/λ𝑟 des tourbillons engendrés par SASI est de l’ordre de
6 pour un mode𝓂 = 1 et des rayons typiques de 𝑟sh = 150 km et 𝑟PNS = 50 km
(dans la phase non-linéaire, le rayon du choc sera plus grand— tandis que la PNS,
elle, est supposée se contracter —, et ce ratio diminuera en conséquence). Si l’on
suppose à nouveau que ces tourbillons sont parcourus à vitesse constante par
les particules de fluide, on peut s’attendre à ce que l’énergie non-axisymétrique
transverse soit plus élevée que l’énergie cinétique radiale. Naturellement, cette
vision est un peu simpliste, notamment du fait de la présence additionnelle d’une
onde acoustique dans le cycle advectif-acoustique. De plus, le développement non-
linéaire de SASI s’accompagne d’instabilités parasites (de typeRayleigh-Taylor
ou Kelvin-Helmholtz; cf. Guilet et al., 2010), qui génèrent des composantes
avec un ratio λθ/λ𝑟 a priori plus proche de l’unité. Cette idée est cependant qualita-
tivement confirmée par l’analyse des simulations 3D de Fernández (2015), pour
lesquelles un mode spiral de SASI se développe : le rapport des énergies cinétiques
radiale et transverse y est de l’ordre de ∼ 0.6 en moyenne (voir leur figure 8). Des
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valeurs plus proches de l’équipartition sont observées pour les simulations 2D
dominées par un mode de balancement axisymétrique𝓂 = 0.

Pour appliquer ces idées à nos simulations, nousmesurons les énergies cinétiques
non-axisymétriques radiales et transverses de la façon suivante :ΔE𝑐,𝑟 = ∭𝑟sh𝑟g ρ(𝑣2𝑟 − ⟨𝑣𝑟⟩2sh) d3𝑟 , (5.4a)ΔE𝑐,θ = ∭𝑟sh𝑟g ρ(𝑣2θ − ⟨𝑣θ⟩2sh) d3𝑟 . (5.4b)⟨ ⟩sh représente la valeur moyenne azimutale d’une quantité donnée, mais pour
laquelle ne sont prises en compte que les régions sous le choc.
La figure 5.9 montre l’évolution temporelle du rapport d’énergieΔE𝑐,𝑟/ΔE𝑐,θ

pour deux simulations typiques de SASI (χ = 0.5, R = 3 et L = 0, en haut) et
de la convection (χ = 3.5,R = 3 et L = 0, en bas). On observe tout d’abord une
grande variabilité temporelle qui suggère déjà qu’une stochasticité sera présente
dans les résultats. Dans le cas dominé par SASI, la moyenne temporelle du rap-
port d’énergieΔE𝑐,𝑟/ΔE𝑐,θ ≃ 0.44 est proche des simulations 3D de Fernández
(2015) dominées par un mode spiral (∼ 0.6). Le cas convectif est caractérisé par
unemoyenne deΔE𝑐,𝑟/ΔE𝑐,θ ≃ 0.67, qui est supérieure à celle mesurée pour SASI,
mais reste toutefois inférieure à la valeur attendue de l’ordre de l’unité. Ceci pour-
rait s’interpréter de deux façons différentes. La première interprétation repose sur
le fait que les cellules convectives les plus instables peuvent être légèrement aplaties
(par exemple Chandrasekhar, 1961 trouve un intervalle de rapport d’aspectλθ/λ𝑟 compris entre 1 et 1.5 selon les situations), ce qui pourrait abaisser le rapport
d’énergie jusqu’à la valeur mesurée. Une interprétation alternative serait la subsis-
tance d’une influence de SASI sur la dynamique (aussi suggérée par la dynamique
du point triple, voir figure 5.8) qui ferait prendre des valeurs intermédiaires au
rapport d’énergies.

Analyse de l’ensemble des simulations

Nous nous intéresserons maintenant à la valeur du ratio ΔE𝑐,𝑟/ΔE𝑐,θ au mo-
ment de l’explosion (ce qui implique que nous nous restreignons aux modèles qui
explosent). La raison principale de ce choix est que entre la phase linéaire initiale
et l’explosion, le mécanisme dominant peut changer, et qu’il est parfois difficile de
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Figure 5.9. – Évolution temporelle du rapport des énergies cinétiques non-
axisymétriques latérales et radiales. Haut : une simulation dominée par SASI avec les
paramètres χ = 0.5, R = 3 et L = 0. Bas : une simulation a priori dominée par la
convection avec les paramètres χ = 3.5,R = 3 et L = 0.
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définir une phase non-linéaire pour y moyenner la valeur de ce ratio, notamment
pour les explosions promptes.A contrario, le moment de l’explosion est bien défini
pour toutes les simulations, puisqu’il s’agit de l’instant où le choc atteint 1000 km.
La figure 5.10 montre la distribution de ce rapport d’énergie en fonction du

paramètre χ. Comme on pouvait s’y attendre au vu de l’évolution temporelle, on
observe une forte stochasticité entre différentes simulations ayant le même jeu de
paramètres. Bien que la dispersion associée soit grande, les moyennes sur des jeux
de plusieurs simulations montrent une augmentation statistiquement significative
en fonction du paramètre χ. Ainsi un ajustement linéaire tenant compte des barres
d’erreur indique une pente positive de 0.128(18). Cette évolution est compatible
avec une transition graduelle entre un régime dominé par SASI pour les petites
valeurs de χ à un régime dominé par la convection pour les grandes valeurs de χ.
Cet aspect graduel ainsi que la dispersion des résultats rend cependant difficile
voire impossible l’identification d’un mécanisme pour une simulation donnée ou
d’un seuil du paramètre χ séparant les deux régimes.
La difficulté de l’interprétation des résultats de simulations individuelles est

visible en comparant avec une figure ne conservant qu’un sous-ensemble de simu-
lations ne contenant qu’une réalisation par jeu de paramètres (figure 5.10, en bas).
Sans tenir compte de la stochasticité, on serait tenté d’en conclure qu’il existe une
transition vers χ ≃ 3 entre de faibles valeurs deΔE𝑐,𝑟/ΔE𝑐,θ (s’étalant entre 0.4 et
0.8) et des valeurs plus grandes que l’unité, une transition qu’il serait également
tentant d’interpréter comme une transition entre un régime dominé par SASI et
un régime dominé par la convection. L’analyse statistique d’un plus grand jeu de
simulations montre que la réalité est plus complexe comme discuté plus haut.

Lafigure 5.11montre des résultats préliminaires pour les rapports d’aspectR = 2
etR = 4 pour lesquels nous ne disposons pas encore d’analyse de la stochasticité.
Même si cela devra être confirmé par plus de simulations, il semble se dégager un
comportement qualitativement ou quantitativement différent deR = 3. ÀR = 4,
les points restent concentrés entre 0.4 et 0.8 et aucune évolution ne semble se
dessiner en fonction de χmalgré des valeurs allant jusqu’à χ = 4.5 1. Ceci pourrait
refléter le fait que SASI semble jouer un rôle important dans nos simulations
à R = 4, même pour les plus grandes valeurs de χ explorées (correspondant au
mécanisme mixte convection/SASI décrit à la section précédente, comme illustré
par exemple à la figure 5.3d).

1. Pour le point χ = 4.5, L = 0.05, voir figure 5.12
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Figure 5.10. – Rapport des énergies cinétiques non-axisymmétriques ΔE𝑐,𝑟/ΔE𝑐,θ au
moment de l’explosion en fonction du paramètre χ pour les simulations avec un rapport de
rayonsR = 3 et pour différentes valeurs du moment cinétique.Haut : la valeur moyenne
pour différentes réalisations du même jeu de paramètres est représentée par les losanges
tandis que l’erreur sur la mesure de cette moyenne est représentée par les traits verticaux.
Afin d’améliorer la lisibilité du graphique, les modèles avec rotation ont été légèrement
décalés vers la droite pour chaque valeur de χ (l’écartement maximal restant inférieur
à la séparation entre deux valeurs de χ explorées). Bas : sous-ensemble de simulations
contenant une seule réalisation par jeu de paramètres. Cette figure illustre la stochasticité
qui rend l’interprétation délicate.
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Figure 5.11. – Rapport des énergies cinétiques non-axisymmétriques ΔE𝑐,𝑟/ΔE𝑐,θ au
moment de l’explosion en fonction du paramètre χ pour les simulations avec un rapport
de rayonsR = 4 (haut) etR = 2 (bas). ÀR = 4, on n’observe pas d’évolution notable et
toutes les valeurs du ratio restent inférieures à l’unité, à une exception notable, le modèleχ = 4.5, L = 0.05 (cf. figure 5.12). ÀR = 2, les valeurs sont plus étalées, et une transition
entre des ratios sous l’unité et au-dessus de ce seuil semble se faire à faible valeur de χ (de
l’ordre de 1.2).
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À R = 2, il semble au contraire se dessiner une augmentation rapide deΔE𝑐,𝑟/ΔE𝑐,θ en fonction de χ dans l’intervalle [0.75; 1.5]. Les explosions corres-
pondant aux valeurs du ratio plus grandes que l’unité semblent du type explosion
liée au chauffage mais initiée par SASI, tandis que celles clairement au-dessous
restent généralement dominées par SASI. Étant donné la dispersion observée
et la stochasticité attendue, cette tendance devra cependant être confirmée (ou
infirmée) par une analyse statistique plus détaillée.
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Figure 5.12. – Explosion du modèle de paramètresR = 4, χ = 4.5 et L = 0.05. Celui-ci
détone de par son ratio des composantes d’énergie cinétique non-axisymétrique en com-
paraison aux autres modèlesR = 4. L’expansion due à SASI est en train de complètement
s’essouffler (zone d’entropie marginalement différente de celle en amont du choc, respon-
sable de la mesure d’une asymétrie modérée alors que l’explosion est au contraire la plus
asymétrique observée), tandis que de l’autre côté c’est presque un « jet » qui vient de partir
et de donner lieu à une explosion quasiment « directionnelle ».

5.2.2. Asymétrie des explosions
Dans cette section, nous analyserons les explosions sous l’angle de l’asymétrie

du choc au moment de l’explosion. Cette asymétrie est mesurée par l’écart entre
le rayon maximum et le rayon minimum, en relatif au rayon moyen. Ainsi une
explosion parfaitement sphérique aurait une valeur nulle d’asymétrie, tandis qu’un
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choc décrivant une spirale tendrait vers une valeur de 2 (pour un rayon minimum
de choc petit devant celui maximum, ce qui ne sera jamais le cas ici). SASI impli-
quant une déformation à grande échelle du choc, on peut s’attendre à des valeurs
d’asymétrie assez importantes pour les explosions que cette instabilité domine. En
revanche, les explosions liées au chauffage ou à la convection pourraient impliquer
des chocs plus sphériques ou déformés à plus petite échelles, donc des valeurs
d’asymétrie plus faibles.

Les figures 5.13 et 5.14 montrent l’évolution temporelle des modes𝓂 = 1 et 2
ainsi que les rayonsminimum,moyen etmaximumduchocpour les six simulations
emblématiques. On remarque que le mode𝓂 = 1 est toujours dominant par
rapport au mode 𝓂 = 2 (à l’exception du début de la simulation à R = 2,χ = 1.5, L = 0.2 qui est dominée par la croissance d’un mode spiral𝓂 = 2).
La simulation dont l’explosion est due au chauffage brut après déclenchement
convectif (R = 2, χ = 3, L = 0) est la seule qui semble se distinguer légèrement
par une plus petite amplitude du mode𝓂 = 1 et de l’asymétrie du choc. Sur ce
sous-ensemble de simulations, l’amplitude de l’asymétrie ne semble pas permettre
de distinguer les simulations dominées par SASI de celles où la convection joue
un grand rôle. Ceci est peut être dû à la présence de SASI y compris lorsque
la convection est importante, comme notée dans la section 5.1. Les résultats de
l’ensemble des simulations à R = 3 représentés sur la figure 5.15 ne montrent
également aucune dépendance significative de l’asymétrie du choc en fonction
de χ. Il semble donc à l’heure actuelle impossible de tirer des conclusions sur le
mécanisme à l’œuvre au moment de l’explosion à l’aide de ce paramètre.

5.3. Limitations & Perspectives

5.3.1. Stochasticité des résultats
Le premier enseignement et la principale limitation de nos résultats résident

probablement dans la stochasticité importante des différentes caractéristiques des
modèles étudiés. Il est donc nécessaire de réaliser plusieurs simulations d’unmême
modèle (aux perturbations près) si l’on souhaite dégager des éléments caractérisant
les explosions en fonction des divers paramètres. Pour un même jeu de paramètres
etmême à l’intérieur d’unemême simulation, il semblerait qu’il y ait non seulement
une stochasticité quantitative de la valeur d’un diagnostic donné, mais également
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Figure5.13. –Évolution temporelle de l’amplitude desmodes𝓂 = 1 et𝓂 = 2normalisés
par le mode𝓂 = 0mesurés sur la déformation du choc. Les six graphiques correspondent
aux six simulations typiques décrites dans la section 5.1.
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Figure 5.14. – Évolution temporelle des rayons du choc minimum, moyen et maximum.
Les six graphiques correspondent aux six simulations typiques décrites dans la section 5.1.
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Figure 5.15. – Même chose que la figure 5.10 (figure du haut) mais représentant ici
l’asymétrie du choc au lieu du rapport d’énergie cinétique.

une stochasticité qualitative car des phases dominées par SASI ou la convection
semblent se succéder.

5.3.2. Recherche de diagnostics plus discriminants
La stochasticité décrite dans le paragraphe précédent souligne la nécessité d’amé-

liorer les diagnostics à disposition pour distinguer les différentes instabilités pou-
vant se développer. Nous pourrions déjà améliorer la robustesse de mesure des
deux diagnostics que nous utilisons. Ainsi, notre calcul du paramètre χ pose pour
l’instant problème dans la phase non-linéaire, car des vitesses positives apparaissent
rapidement dans l’écoulement moyen. Cela pourrait être amélioré en incluant
dans la moyenne non seulement la région post-choc mais également l’écoulement
pré-choc. D’autre part, la robustesse de la détection et du suivi du point triple
pourrait être améliorée comme décrit dans la section 5.1.3.

Échelles spatiales de l’énergie cinétique

Notre étude de l’énergie cinétique s’est contentée de séparer la composante non-
axisymétrique de l’écoulement moyen axisymétrique. Il serait important d’étudier
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la distributionde l’énergie dans l’espace spectral, car il semble raisonnable d’attendre
que les mouvements dus à SASI ou bien à la convection n’aient pas la même
distribution d’échelles spatiales (comme observé par exemple par Burrows et al.,
2012; figure 8). L’analyse de l’évolution temporelle de ce spectre d’énergie pourrait
permettre de distinguer les phases dominées par SASI et la convection. Il faudra
cependant tenir compte dans les discussions des différences entre 2D et 3D; on
sait notamment que la convection ne produit pas la même distribution d’échelles
spatiales pour la turbulence selon que l’on est à 2D (où les grandes échelles sont
favorisées) ou à 3D (où la cascade turbulente est dirigée vers les petites échelles ;
Hanke et al., 2012; Kazeroni et al., 2018).

Analyse temps-fréquence

Enfin les analyses temps-fréquence telles qu’utilisées pour l’analyse des ondes
gravitationnelles (Kawahara et al., 2018) seront également un outil précieux.
Ceci permettra de distinguer l’évolution temporelle du spectre de fréquence et ainsi
de détecter des phases contenant une périodicité typique par exemple de SASI. Ces
outils pourront être appliqués à différentes quantités extraites des simulations :
le champ de vitesse, la densité ou encore l’émission des neutrinos que l’on peut
estimer avec l’intensité du refroidissement.

5.3.3. Instabilité de corotation
Pour finir, un aspect important qu’il nous reste à comprendre est le rôle de

l’instabilité de corotation dans la dynamique. Les figures 4.8 à 4.10 montrent
qu’une corotation est attendue pour les rotations les plus élevées. Il est possible que
l’apparition de la corotation soit intimement liée à la diminution de la luminosité
critique observée sur la figure 4.15. Kazeroni et al. (2017) ont en effet montré
que dans leurs modèles simplifiés sans chauffage l’apparition d’une corotation
augmente l’amplitude de déformation du choc et son rayon moyen, deux effets
qui devraient être bénéfiques à une explosion.

D’autre part, le mécanisme physique par lequel le rayon de corotation intervient
est une autre question ouverte. L’absence de l’intérieur de l’étoile à neutrons dans
nos simulations et celles de Kazeroni et al., 2017 implique qu’il ne s’agit pas ici de
la déstabilisation du mode 𝑓, comme dans l’instabilité “low T/|W|” d’une étoile
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à neutrons isolée. Il pourrait s’agir soit d’une modification des modes advectif-
acoustiques de SASI soit d’une déstabilisation d’un mode purement acoustique.
Enfin, la possibilité d’une instabilité de corotation liée à la déstabilisation des

modes de surface de la proto-étoile à neutrons commedansTakiwaki et al. (2016)
souligne l’importance de développer desmodèles plus complets incluant l’intérieur
de la proto-étoile à neutrons. Ceux-ci permettront non seulement d’inclure de
nouveaux phénomènes physique pouvant influencer l’explosion mais également
de calculer l’émission d’ondes gravitationnelles qui est dominée par les régions les
plus denses.

☙❧
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La simplicité du modèle d’effondrement cylindrique nous a permis d’effectuer
une étude numérique paramétrique systématique des interactions dynamiques
entre l’instabilité du choc, la convection induite par l’absorption de neutrinos,
et les effets de rotation différentielle. Ce large panorama éclaire la diversité des
évolutions pouvant conduire à une explosion et réconcilie les résultats apparem-
ment contradictoires de simulations plus réalistes. Cette exploration a aussi pris
en compte le caractère stochastique de l’évolution et souligne la difficulté d’inter-
prétation des diagnostics. Les résultats principaux sont rappelés dans la première
section. L’ensemble des simulations produites constitue une archive qui pourra
continuer à être exploitée selon des directions prioritaires exposées dans la seconde
section. La comparaison aux simulations existantes a aussi mis en évidence les
limites du modèle ; la dernière section propose par conséquent des modifications
qui permettraient d’élargir la portée des résultats.

Synthèse des résultats
Effet de la rotation sur le seuil d’explosion

Un des buts principaux de ce travail de thèse consiste à caractériser le dévelop-
pement des instabilités dans le plan équatorial de l’étoile, entre la surface de la
proto-étoile à neutrons et l’onde de choc stationnaire, en fonction des paramètres
de l’effondrement. La principale nouveauté par rapport aux études déjà publiées
réside dans l’exploration systématique du paramètre de rotation dans une configu-
ration où le mode spiral de SASI et l’instabilité convective sont susceptibles de se
développer.
La figure 4.15 du chapitre 4 traduit de façon synthétique l’impact des instabi-

lités 2D sur la dynamique de l’explosion en fonction de l’intensité du moment
cinétique. Les simulations numériques ont révélé sans surprise que le seuil de
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luminosité des neutrinos nécessaire à une explosion est peu affecté par des fré-
quences de rotation inférieures à 10% de la limite képlerienne mesurée à la surface
de la proto-étoile à neutrons. Plus surprenant, la magnitude de l’effet de rotation
au-delà de ce seuil dépend fortement de la taille relative R = 𝑟sh/𝑟PNS du choc par
rapport à l’étoile à neutrons. Le contraste est particulièrement saisissant entreR = 2 (Δℒν/ℒν < 15%) etR = 3 (Δℒν/ℒν > 50%). L’effet est encore plus fort
dans le casR = 4, où les effets de rotation sont responsables d’une expansion du
choc au-delà de 1000 km pour des fréquences de rotation aussi faibles que 15% de
la fréquence képlerienne. Il ne s’agit pas d’une conséquence de la force centrifuge,
dont l’effet est quadratique, mais plutôt de l’impact de la rotation différentielle sur
le développement des instabilités. Cette sensibilité des effets de rotation vis-à-vis
du rayon du choc a permis de proposer au chapitre 4 une explication qui réconcilie
les résultats apparemment contradictoires de Takiwaki et al. (2016) et Summa
et al. (2018).

Un nouvel éclairage du rôle du rayon du choc

Notre étude a éclairé sous un nouvel angle le rôle du rapportR entre le rayon du
choc et celui de la proto-étoile à neutrons, d’autant plus petit que le taux d’accrétion
est élevé. On savait qu’un petit rayon du choc conduit à un temps d’advection
court, et donc un temps de croissance de SASI court. Inversement, un long temps
d’advection favorise le développement de la convection comme indiqué par le
paramètre χ, même si nous avons observé la présence de SASI y compris dans ce
régime de paramètres. Nous avons mis en évidence au chapitre 4 la sensibilité du
chauffage net vis-à-vis d’un déplacement du choc : cette différence est significative
lorsque l’on compare R = 2 et R = 3 pour des valeurs de χ similaires. Comme
l’absorption nette des neutrinos a lieu au bas de la région de gain, un déplacement
du choc a d’autant plus d’impact queR est petit comme illustré par la figure 5.6.

Importance de la stochasticité

Nous avons testé la robustesse des résultats obtenus vis-à-vis des perturbations
initiales et confirmé le caractère stochastique de l’évolution dynamique déjà consta-
tée par Blondin et Mezzacappa (2007), Kotake et al. (2009), Cardall et
Budiardja (2015) ainsi que Kazeroni et al. (2016). La magnitude de cette
stochasticité a pu être caractérisée quantitativement au chapitre 4, révélant dans
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l’espace R, χ, L l’épaisseur de la frontière entre les simulations qui explosent et
celles qui n’explosent pas. Nous avons découvert au chapitre 5 que la stochasticité
concerne aussi la nature des instabilités dominantes au cours d’une même évolu-
tion. On savait qu’une évolution de SASI vers la convection pouvait être induite
par l’augmentation de la taille de la région de gain (Cardall et Budiardja, 2015)
ou par l’arrivée de l’interface Si/O (Hanke et al., 2013). L’étude du chapitre 5
montre l’existence de domaines de paramètres où l’évolution produit une succes-
sion stochastique de phases dominées par des effets différents, mode spiral de SASI
droit, phase convective, mode spiral gauche alors que les paramètres d’injection ne
changent pas. Cette stochasticité pose un problème majeur pour vérifier la validité
des simulations 3D les plus réalistes les plus coûteuses en temps de calcul, et pour
déduire les paramètres stellaires des futures observations en ondes gravitationnelles
et neutrinos.

Des régimes dynamiques physiquement différents mais sans frontière
nette

Dans le chapitre 5 nous avons cherché en vain une frontière stricte entre les
différents régimes physiques d’instabilité. Le caractère stochastique de l’évolution
brouille ces frontières.

Contrairement aux simulations 3D de Summa et al. (2018) le développement
de l’instabilité convective ne semble pas empêcher le développement de SASI.
Cette différence est peut être à mettre au compte du fait que notre modèle sans
dissociationn’est pas favorable à un régime sans explosionoù l’instabilité convective
serait forte (i.e. χ > 3 et 𝑡adv-g/𝑡heat < 1). C’est peut être aussi une conséquence de
la nature 2D de l’écoulement où les mouvements convectifs de la région de gain
sont susceptibles de nourrir les grandes échelles plutôt qu’une cascade turbulente
à petite échelle (e.g.Kazeroni et al., 2018). Le chapitre 5 a évalué plusieurs critères
pour distinguer les mouvements convectifs des mouvements induits par SASI sans
parvenir à révéler de signature nette mis à part la valeur de χ jusqu’au début de
la phase non linéaire. Nous avons noté qu’un régime non-linéaire dominé par la
convection tend à faire baisser la valeur de χ vers la valeur critique χ ∽ 3, alors
qu’un régime dominé par SASI et la rotation peut conduire à une augmentation de
la valeur de χ (initialement inférieure au seuil χ < 3 jusqu’à des valeurs supérieures
à 3) et une explosion dominée par l’absorption de neutrinos avant même que la
convection ait le temps de se développer.
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Exploitation future des simulations archivées
Ce travail de thèse a concentré l’analyse des simulations sur le seuil d’explosion

et la caractérisation des propriétés stochastiques de l’évolution. L’ensemble des
simulations produites constitue une archive prête à être analysée sous de multiples
angles supplémentaires tels que les propriétés perturbatives, l’impact du phéno-
mène de corotation, le mécanisme de saturation non linéaire de SASI, le spin de
l’étoile à neutrons ou la signature en neutrinos.

Comparaison des simulations aux propriétés perturbatives du flot
stationnaire

Les instabilités convective et SASI sont faciles à discriminer dans leur phase
linéaire, à la fois par la valeur du nombre d’onde𝓂 azimutal le plus instable et
par le caractère oscillatoire de SASI. L’effet de la rotation sur le taux de croissance
des modes perturbatifs en géométrie cylindrique pourrait être calculé afin de
segmenter l’espace des paramètres initiaux en fonction de la nature et du taux de
croissance des instabilités. Cette approche perturbative est susceptible d’éclairer
les différences entre les six simulations emblématiques identifiées au chapitre 5, et
éventuellement de définir des régimes supplémentaires. L’évolution temporelle de
la distribution spectrale d’énergie pourrait éclairer l’identification des mécanismes
dominants dans la phase non linéaire des simulations dans les cas où différents
régimes se succèdent.

Étude systématique des propriétés de corotation et de la redistribution
du moment cinétique

Le rôle du rayon de corotation est essentiel pour le transport du moment ciné-
tique et le mécanisme des instabilités de type “lowT/|W|”. L’évolution du rayon
de corotation pourrait être mesuré dans les simulations non-linéaires et comparé
à celui prédit par l’analyse perturbative. L’évolution du profil de moment ciné-
tique pourrait être calculé en fonction des paramètresR, χ, L afin de caractériser
l’impact des différentes instabilités et éventuellement distinguer la déstabilisation
rotationnelle du mode advectif-acoustique de SASI et la déstabilisation rotation-
nelle du cycle acoustique. Le moment cinétique de l’étoile à neutrons pourrait être
calculé comme Kazeroni et al. (2017) en prenant cette fois en compte l’impact
de l’instabilité convective, et surtout en estimant la position de la coupure entre la
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matière accrétée et la matière éjectée en cas d’explosion. Rappelons que les calculs
de Kazeroni et al. (2017) ne fournissaient qu’une borne supérieure du moment
cinétique de l’étoile à neutrons en supposant que l’explosion évacuerait l’intégralité
du moment cinétique redistribué prograde.

Amplitude de saturation non-linéaire de SASI

Les idées théoriques sur la saturation non-linéaire de SASI reposent sur la crois-
sance d’instabilités parasites (Guilet et al., 2010) établies dans un écoulement
sans chauffage et sans rotation dans le régime quasi linéaire. La caractérisation de
l’amplitude de saturation non-linéaire commencée par Kazeroni et al. (2017)
pourrait être complétée par les présentes simulations pour comprendre l’impact
du chauffage sur ce processus. La théorie de Guilet et al. (2010) pourrait éven-
tuellement être appliquée à l’écoulement moyen défini par la moyenne temporelle
de l’écoulement non-linéaire.

Signature des instabilités en neutrinos

L’interprétation du signal en neutrinos sera l’une des clés d’accès direct à la
physique de l’explosion à condition de savoir distinguer l’impact des multiples
paramètres de l’effondrement (Tamborra et al., 2013).Unepremière étape consis-
terait donc à calculer l’intégrale de la fonction de refroidissement dans un hémi-
sphère et comparer son évolution dans les différents modèles, afin de discerner
d’éventuelles différences entre les régimes d’instabilité. Notamment, une analyse
temps-fréquence de cette quantité pourrait s’avérer judicieuse. Cette étude pour-
rait être complémentaire de l’étude deWalk et al. (2018, 2019) sur un échantillon
plus réaliste mais également plus réduit de simulations 3D.

Perspectives

L’étude de notre modèle cylindrique et sa comparaison avec les simulations plus
réalistes a mis en évidence les limitations qu’il faudrait surmonter en priorité tout
en continuant de privilégier la simplicité du modèle.
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De la géométrie 2D cylindrique à la géométrie 3D sphérique

Nous avons souligné au chapitre 4 l’impact de la différence de temps d’advec-
tion entre la géométrie cylindrique et la géométrie sphérique, qui rend difficile
la comparaison avec les modèles plus réalistes. Un compromis pourrait consister
à adopter une approximation 2D équatoriale en géométrie sphérique comme
Blondin et Shaw (2007), approche qui fait l’hypothèse arbitraire mais fina-
lement acceptable de dérivées nulles dans la direction latitudinale. Nous avons
aussi noté que les propriétés de la turbulence à 2D étaient fondamentalement
différentes de la turbulence à 3D (e.g.Kazeroni et al., 2018) et qu’il est nécessaire
de vérifier la pertinence de chacune de nos conclusions par l’étude de modèles 3D.

Dissociation et recombinaison

Nous avons vu au chapitre 4 que le paramètre χ et le rapport 𝑡adv-g/𝑡heat déter-
minent respectivement le seuil de développement de l’instabilité convective et le
seuil d’explosion 1D. Négliger la dissociation nucléaire à travers le choc revient
à surestimer la valeur de la constante de Bernoulli et favorise l’explosion. L’espace
des paramètres de notre modèle actuel ne permet pas de développer l’instabilité
convective sans explosion, alors que cela serait possible si la dissociation nucléaire
était prise en compte. Compte tenu de cet effet sur la dynamique, il serait sou-
haitable d’incorporer cet ingrédient physique dans une étude paramétrique plus
complète. Plutôt qu’un taux fixe de dissociation nucléaire, on a souligné qu’il
faudrait indexer ce taux de dissociation sur la valeur de l’énergie cinétique incidente
pour ne pas surestimer son effet lors des larges excursions radiales du choc.

Impact de la discontinuité de densité Si/O et des inhomogénéités
convectives du progéniteur

La présente étude a abordé la question dumécanisme d’explosion comme consé-
quence du développement d’instabilités dans un flot d’accrétion stationnaire. Une
partie de la diversité des scénarios d’explosion résulte des variations des conditions
d’accrétion liées d’une part au profil radial de densité de l’étoile en effondrement,
d’autre part aux inhomogénéités produites par la combustion des coquilles d’oxy-
gène et de silicium. Même simplifiée et schématique, une description exhaustive
de la physique de l’explosion nécessiterait d’introduire ces ingrédients et de carac-
tériser leur impact sur le développement des instabilités. Par exemple, l’arrivée de

166



Perspectives

l’interface Si/O produit une accélération du choc qui peut stimuler le dévelop-
pement de l’instabilité de Richtmeyer–Meshkov dont la vigueur dépend de
l’extension radiale de cette interface. Même dans sa formulation 2D cylindrique,
le modèle que nous avons utilisé pourrait facilement être modifié pour inclure
l’arrivée d’une telle interface, ou d’une modulation de vorticité, d’entropie et de
pression représentative des inhomogénéités convectives.

Intérieur de la PNS, instabilité “low T/|W|” et ondes gravitationnelles

Pour résoudre l’ambiguïté entre le développement du mode spiral de SASI en
présence de rotation et le développement de l’instabilité “low T/|W|” dans la
proto-étoile à neutrons, il serait nécessaire d’inclure l’intérieur de la proto-étoile
à neutrons dans notre modèle. Cela permettrait de décrire le mode 𝑓 de la proto-
étoile à neutrons et sa déstabilisation éventuelle en prenant en compte les pertes
non-adiabatiques au voisinage de sa surface, ansi que les pertes acoustiques en
direction du choc. Le profil d’entropie de la proto-étoile à neutrons pourrait aussi
incorporer l’instabilité convective interne et le flux acoustique qui en résulte. Ce
formalisme serait adapté pour effectuer une étude paramétrique systématique
de la signature en ondes gravitationnelles de ces instabilités, en complément de
l’étude du signal en neutrinos. C’est en effet l’étude conjointe des neutrinos et des
ondes gravitationnelles qui permettra de lever les dégénérescences et extraire les
informations sur le mécanisme d’explosion ainsi que les paramètres stellaires.

Limitation magnétique des résultats

L’amplification turbulente du champ magnétique dans une étoile sans rota-
tion ne semble pas impacter la dynamique de l’explosion (Endeve et al., 2013;
Obergaulinger et al., 2014). Mais pour les taux de rotation les plus rapides
envisagés dans notre étude, il est probable que l’amplification rotationnelle du
champ magnétique devienne suffisamment importante pour modifier la dyna-
mique des instabilités. Par exemple, l’instabilité de corotation dans un disque
d’accrétion peut disparaitre au profit de l’instabilité magnétorotationnelle (Bugli
et al., 2018). Il serait donc souhaitable de vérifier l’influence du champmagnétique
pour tester la validité des résultats obtenus pour les rotations les plus rapides.
L’existence des magnétars suggère que la convection interne à la proto-étoile à neu-
trons et/ou le développement de l’instabilité magnétorotationnelle peuvent être
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suffisamment efficaces pour que le champ magnétique devienne dynamiquement
dominant, élargissant la diversité des scénarios vers les hypernovæ, les supernovæ
superlumineuses ou les sursauts gamma longs.

☙❧
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Titre : Explosion asymétrique des supernovæ gravitationnelles

Mots clefs : supernovæ, instabilités hydrodynamiques, SASI, convection, rotation, simulations numériques

Résumé : L’histoire de l’observation des supernovæ re-
monte à plusieurs millénaires, mais cela fait moins de cent
ans que l’on sait que certaines d’entre elles marquent la fin
de vie des étoiles massives. L’effondrement gravitationnel
du cœur de fer de ces étoiles peut conduire à la formation
d’une étoile à neutrons et au déclenchement d’une de ces
explosions spectaculaires, ainsi appelées supernovæ gravita-
tionnelles. Les mécanismes à l’œuvre dans la région la plus
interne de l’étoile durant les quelques centaines de milli-
secondes suivant l’effondrement initial jouent un rôle clé
dans le succès ou non de l’explosion. En particulier, les in-
stabilités multi-dimensionnelles telles que l’instabilité du
choc d’accrétion stationnaire (SASI) ou la convection in-
duite par les neutrinos sont susceptibles d’augmenter effi-
cacement le chauffage de la matière par les neutrinos émis
depuis la proto-étoile à neutrons et de donner lieu à des ex-
plosions fortement asymétriques.
Dans cette thèse, ces phénomènes sont étudiés à l’aide de
simulations numériques d’un modèle simplifié à deux di-
mensions. Cela permet une vaste exploration de l’espace

des paramètres qui serait inaccessible pour lesmodèles plus
réalistes.
La frontière entre explosion et effondrement en trou noir
est déterminée dans un espace à trois paramètres que sont
la rotation stellaire, le chauffage par les neutrinos et le taux
d’accrétion — qui est relié à la masse du progéniteur. La
surface critique ainsi définie permet de caractériser l’im-
pact des instabilités multi-dimensionnelles sur le seuil d’ex-
plosion. Les effets de la rotation sont importants pour les
modèles présentant un faible taux d’accrétion. Ces résul-
tats permettent de réconcilier ceux de différents modèles
réalistes. Le caractère stochastique des résultats à proxi-
mité de la transition est mis en évidence ; celui-ci est d’au-
tant plus important que la rotation et le taux d’accrétion
sont faibles. Les différents chemins vers l’explosion obser-
vés dans nos simulations sont décrits et illustrés par l’ana-
lyse d’un échantillon emblématique de modèles. Les rôles
respectifs des différentes instabilités et leurs signatures sont
discutés. L’ensemble des ∼600 simulations réalisées consti-
tue une base offrant de nombreuses perspectives d’analyses
futures.

Title: Asymmetric explosion of core-collapse supernovæ

Keywords: supernovæ, hydrodynamic instabilities, SASI, convection, rotation, numerical simulations

Abstract: The observational history of supernovæ dates
back to severalmillennia, but it has been less than one hun-
dred years sinceweknow that someof themmark thedeath
of massive stars. The gravitational collapse of the iron core
at the centre of those stars can lead to the birth of a neu-
tron star and the onset of one of those spectacular explo-
sions, thus called core-collapse supernovæ. The mecha-
nisms at work in the innermost part of the star during the
first few hundredmilliseconds after the initial collapse play
a key role in the success or the failure of the explosion. In
particular,multi-dimensional instabilities like the standing
accretion shock instability (SASI) or the neutrino-driven
convection are likely to increase efficiently thematter heat-
ing by neutrinos emitted from the proto-neutron star and
yield highly asymmetric explosions.
In this thesis, those phenomena are studied with the help
of numerical simulations of a simplified two dimensional
model. This allows for a vast exploration of the parameter
space that would be unreachable for more realistic models.

The boundary between explosion and collapse into a black
hole is established in a three parameter space, namely the
stellar rotation, the neutrino heating and the accretion rate
—which relates to the progenitormass. The critical surface
so defined allows us to characterise the impact of multi-
dimensional instabilities on the explosion threshold. The
effects of rotation are important for models with a low ac-
cretion rate. These results allow us to reinterpret the seem-
ingly contradictory results of more realistic models. The
stochasticity of the results near the explosion threshold is
highlighted. This effect is more pronounced for low rota-
tion and accretion rates. The different paths to explosion
observed in our simulations are described and illustrated
with the analysis of a representative sample ofmodels. The
respective roles of the different instabilities and their sig-
natures are discussed. The set of ∼600 simulations consti-
tutes a database offering numerous perspectives for future
analysis.
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